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expiration.  Les  conditions  requises  pour  qu'un  livre  tombe  dans  le  domaine  public  peuvent  varier  d'un  pays  à  l'autre.  Les  livres  libres  de  droit  sont 
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PAR    J«^b/biOT» 
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Membre  de  l'Institut  National  de  France  ; 
Professeur  au  Collège  de  France  j  de  l'Aca- 
démie de  Turin  ,  et  de  la  Société  Philoma- 
tique  de  Paris  ; 


DESTINÉ 


ji  Renseignement  dans  les  Lycées  nationaux  et  les  Ecoles 

secondaires. 


Omnium  remm  prineipia  parva  aunt , 
Sed  suis  progretsùmibua  usa  augentur. 

Cic.  de  Fin.  lib.  V. 


PAEMIER   ET    SECOND     LITRES. 


A     PARIS, 

Chez  BERNARD»  libraire  de  l'École  PolTtechnique,  et. 

de  celle  des.PonU-et-Chanssées .  Quai  desAngustias  . 
H».  3i. 
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Ce  Livre  se   trouve  , 


A    Agen  ,  chez  Nouheh 
A  Angers  ,  —  Fournier-Mo-me, 
A  Anosterdam  ,  —  Dufovr, 
A  Angonlême ,  —  Hargeas  ^^ 

chez  Broquisse, 
A  Aix-la-Chapelle  ,  —  Houberi' 
A  Arcas  ,  —  la  veuve  Nicolas* 
A  Bâle ,  —  S/ioel  et  Corap*. 
A  Bajonnç,  —  Cosse. 
A  Bea uy ais ,  —  Desjardins. 
A  Bordeaux ,  —  Melon  et  chez 
.  Bergeret, 

A  Bresiaw ,  —  Komn, 
A  Bre&t ,  —  Lefournier. 
A  CaeD ,  —  Manoury ,  jeune." 
A  Colmar ,  —  Fontaine. 
A  Cologne  ,  —  (Bdenkopen  et 

Thiriart. 
A  Brui^elles ,  —  chez  Lecharlier. 

A  Ciermont-Ferrant , — Rous- 

Set: 
A  Dijon ,  —  Coquet, 
A  Dôle  ,  —  Joly, 
A  Dnnkerque  ,  —  Fréméaux  • 
A  Ëri>eax ,  —jineelle, 
A  Francfort,  — Esslinger, 
A  Florence, — Molini. 
À  Gand,  ^  Goessin-Ver- 

haeghe, 
A~GêYies ,  —  Gracier. 
A  Genève , — Paschoud ,  et 

cH^z.  Mangei, 
A  Grenoble  ,  —  Mm.  Giroxkà, 
A  Hambourg, — Perthes, 
A  la  Fère ,  —  Tronquet. 
A  Lion  ,  —  Reymann  et  C®. 
A  Lai  on  ,  —  Me  mille  d'Her- 
bigr,i. 


A  la  Rochelle  cTiez  Cappon, 
A  Lille  ,  —  Vanakere. 
A  Ley de  ,  —  Murray. 
A  Leipsiky  —  Besson* 
A  Liège, — Latour 
A  Lisbonne ,  —  Paul  et  Martin, 
A  la  Hâve  ,  —  Vancleef, 
A  Londres,,  —  Ëscher. 
A  Livoornc,  —  Gamba. 
\  A  Marseille  ,  —  Sube  et  Za- 

porte.      ! 
A  Madrid  , —  Sanchaet  cbez 

Barthélémy. 
A  Metz  ,  — Devilly. 
A  Manheim  , — Fontaine. 
A  Montauban, — Ballard. 
A  Mo«cow  ,  —  Sausset. 
A  Nancy  , — Mad®.  Montoux* 
A  Naples  ,^  —  A>on, 

A  Orléans  ,  —  Berthewin, 

A  Rheims  ,  — Lebastar. 

A  Rennes,  —  Blouet.  • 

A  Rotterdam  ,  —  Van-jUphen. 

A  Riom,  —  Salles,  et  chez 

Landtioi. 
A  Rouen  , —  Vallée  ,  frères  , 

et  chez  Renault. 
A  Sl-Petersbouig  ,  —  Bouvat, 

et  chez  Klosterman. 
A  Strasbourg, —  Levrault  et  ATap— 
nig  j  et  chez  Treutiel  et  Wurtz. 
A  TonX ,—  Caret. 
A  Toulouse  ,—Manavit, 
A  Leipsik  ,  =  Besson. 
A  Tnlle  ,  —  Chirac. 
A  Turin  ,  —  Bocca. 
A  Vienne  ,  =  Z>*ge/z. 


>^i/i«  au  relieur. 

Pour  Érocher  cet  ouvrage  en  un  seul  volume  ,  ilfant  enlever  les 
titres  du  premier  et  dn  second  volume  ,  et  y  substituer  le  titre  et 
frontispice  tirés  à  paît ^  et  joints  à  chaque  exemplaire. 
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M-    LAPLACE, 


MEMBRE  DE  L'INSTITUT  NATIONAL. 


MON  CHER  ET  ILLUSTRE  CONFRÈRE, 

JLli  N  VOUS  dédiant  cet  ouvrage ,  je  cède  aux 
motifs  les  plus  doux  et  les  plus  justes.  C'est 
vous  qui  m'avez  engagé  à  l'entreprendre  :  c'est 
dans  vos  écrits  que  j'en  ai  puisé  les  matériaux  : 
enfin,  vos  conseils  m'ont  soutenu  dans  l'exé- 
cution. 

Je  l'offre  sur -tout  à  cette  amitié  cons- 
tante que  vous  m'avez  témoignée  ;  amitié 
indépendante  du  tems  et  des  circonstances. 
Je  l'offre  à  cet  amour  ardent  des  sciences^, 
qui  vous 'fait  regarder  leur  étude  comme  le 
plus  grand  de  tous  les  plaisirs,  et  leurs  progrès 
comme  le  plus  grand  bien  de  l'iLumanité.  Je 
l'offre  enfin  à  ce  noble  zèle  qui  vous  porte  à 


I 

/ 


exciter  puissamment  tous  ceux  qui  se  livrent 
aux  sciences  ,  et  qui  vous  fait  rechercher  et 
encourager  les  jeunes  gens  qui  les  cultivent. 

J'ai  exposé ,  dans  ce  Traité  élémentaire  ,  les 
phénomènes  généraux  qui  serve^it  de  base  à 
la  théorie  du  système  du  monde*  Il  existe  un 
autre  ouvrage,  où  ces  phénomènes  sont  déve- 
loppés, de  la  manière  la  plus  sublime ,  et  suivis 
avec  détail ,  dans  leurs  conséquences  les  plus 
éloignées.  J'ai  fait  tous  mes  efforts  pour  con- 

« 

duire  les  jeunes  gens  à  l'intelligence  de  çes^ 
recherchjes  profondes  :  Si  je  les  ai  secondés,  ou 
seulement  encouragés  dans  cette  entreprise  , 
j'aurai  réussi  au  gré  de  mes  espérances  ,  et  je 
croirai  avoir  rempli  les  intentions  du  Gouver- 
nement. 

C'est  le  besoin  de  rendre  ma  reconnaissance 
publique  qui  m'a  fait  désirer  que  votre  nom 
parût  à  la  tête  de  mon  ouvrage  j  c'est  la  vo- 
lonté d'en  rendre  le  témoignage  durable , 
qui  me  fait  souhaiter  qu'il  ait  quelque  succès* 

• 
B  I  O  T, 

Membre  de  li'iNSTiTxrr  national. 
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DISCOURS 

PRËLIMINAItlË. 


LioRSQu'uK  auteur  publie  tiii  livre  nouTcau  sur 
tin  sujet  déjà  traité  ,  il  doit  lui  être  permis  d^ex- 
poser  les  motifs  qui  Vont  engagé  à  écrire  y  afin  que 
Ton  juge  si  son  travail  a  réellement  quelque 
utilité. 

Cela  devient  plus  nécessaire  encore  si  Pouvrage 
est  destiné  à  l'enseignement.  I/auteur  y  en  fisiisant 
connaître  le  but  quHI  s'est  pfoposé  ,  le  plan  qu'il 
a  formé  y  la  marche  qu'il  à  Suivie  y  met  le  public 
en  état  de  juger  si  l'ouvrage  est  h&ù  du  mauvais  ^ 
utile  ou  nuisible.  Car ,  lorsqu'il  ë'à^t  de  11^©^ 
élémentaires  )  où  la  méthode  édt  le  pHitcipal  mé- 
rite ,  on  peut  juger  un  olivtage  iWÈ  le  seul  en- 
chaînement des  propositions. 

Je  me  trouve  particulièrement  astreittt  à  remplir 
ces  conditions  avec  fràiichise.  L'astroâotxne  est 
de  toutes  les  sdences  la  plus  Anciétfîtcr,  la  plus 
perfectionnée ,  et  celle  sur  laquelle  on  a  le  plus 
écrit  ;  quoique  par  une  contradiction  assez  bizarre 
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elle  n'ait  pas  encore  été  introduite  dans  les  premiers 
dégrés'  de  l'inptructîori  publique.  Le  gouver- 
nement ayant  décidé  qu^on  en  exposerait  les 
élémensdans  les  lycées  nationaux,  je  fus  chargé  de 
composer ,  sur  ce  sujet ,  un  ouvrage  propre  à  êtro 
mis  dans  les  mains  des  élèves.  Pour  ajouter  à 
renseignement  cette  branche  nouvelle  et  Vy  fixer 
avec  quelque  certitude  ,  voici ,  après  bien  de& 
réflexions ,  le  plan  que  j'ai  cru  devoir  adopter. 

Je  prends  un  élève  qui  n'a  absolument  aucune 
connaissance  d'astronomie  9  ni  même  de  cosmo- 
graphie, lelui  suppose,  sur  les  mouvemens  célestes, 
et  sur  la  figure  de  la  terre,  tous  les  préjugés  qui 
naissent  du  témoignage  habituel  de  nos  sens ,  et 
je  le  conduis ,  peu  à  peu ,  Jusqu'à  trouver  de  lui- 
même  ,  par  le  raisonnement ,  le  véritable  méca- 
nisme du  système  du  monde  ;  c'est-à-dire  le 
mouvement  de  la  terre  et  les  lois  de  Kepler  :  tei 
est  le  but  de  mon  ouvrage. 

Mais  je  n'arrive  pas ,  tout-à-coup ,  à  ce  terme  ; 
et  dans  la  discussion  de  ces  vérités ,.  si  opposées 
aux  témoignages  de  nos  sens  ,^  je  me  garde  biea 
de  laisser  voir  ,  dès  le  commencement ,  une 
opinion  décidée.  Je  me  contente  d'abord  de  jetter 
qmelques  doutes  sur  ces  témoignages  qui  paraissent 
irrécusables.  Je  fais  voir  que  les  phénomènes  pour- 
raient encore  s'ejfpliquerdans  des  hypothèses  con-» 


PR^LIlVilNAIllK.  ÏX 

traires  à  celles  que  nos  yeuxnous  indiquent.  Quand 
j'ai  ainsi  appris  àrélèveà  douter,  je  parviens  bien- 
totà  lui  faire  comprendre  queces  prétendus  témoi- 
gnages ne  sont  absolument  d'aucun  poids  :  qu'il 
serait  contraire  aux  règles  du  raisonnement  d'en 
tirer  aucune    conséquence  décisive.  Peu-à-peu 
j'amène  les  faits  qui  sont  plus  faciles  à  expliquer 
en  supposant  le    mouvement  de   la  terre  :    tels 
sont  la  précession  et  lanutation.  L'élève  dégage 
de  ses  préjugés,  et  devenu  indifférent  à  toute  ex- 
plication j  ne  fait  aucune  difficulté  de  les  repré- 
senter y  de  la  manière  la  plus  simple.  Bientôt  le 
mouvement  des  planètes  fournit  des  inductions 
plus  fortes  j  les  lois  de  Kepler  appuyent  ces  in- 
ductions par  des  analogies  frappantes.  Le  mou- 
vement de  la  terre  devient  déjà  un  phénomène 
probable.  Enfin ,  les  stations  et  les  rétrogradations 
apparentes  des  planètes,  leur  rotation,  leur  ap- 
platissement  et  sur-tout  l'aberration    de  la  lu- 
mière , .  achevant  de  confirmer  cette  vérité ,  elle 
devient  tout-à-fait  certaine. 

Pour  arriver  sûrement  à  ce  résultat ,  et  le  fixer 
dans  l'esprit  des  élèves,  d'une  manière  iné- 
branlable, il  ne  suffisait  pas  de  leur  indiquer  les 
phénomènes,  ou  de  les  rapporter  succinctement , 
comme  on  aurait  pu  faire  dans  un  simple  dis- 
cours sur  l'astronomie.  U  fallait  les  leur  montrer 


d'une  manière  réelle  et  pour  ainsi  dire  palpable; 
enrleur  donnant  la  connaissance  nette  et  positive 
des  moyens  par  lesquels  on  les  a  reconnus.  J'ai 
donc  rapporté ,  très-exactement ,  les  méthode* 
d'observations  qui  ont  servi  à  découvrir  les  phé- 
nomènes ;  et  c'est  toujours  sur  des  observation* 
réellement  faites  que  j'ai  établi  mes  résultats. 

En  suivant  cette  marche ,  je  n'ai  besoin  qiie  de 
calculs  fort  simples  ^  qui  supposent  seulement 
les  premières  notions  de  l'arithmétique  et  de  la 
géométrie.  Le  Système  du  Monde ,  envisagé  de 
cette  manière,  devient  un  grand  problème  de 
physique ,  dont  il  faut  chercher  la  solution  dahs 
les  phénomènes  observés.  C'est  pour  cela  que  j'ai 
intitulé  cet  ouvrage,  Traité  élémentaire  d^^stro^ 
noinie  Physique. 

Je  l'ai  divisé  en  quatre  livres  :  dans  le  premier 
je  fais  connaître  les  phénomènes  généraux  du 
système  du  monde,  et  les  mpyens  qu^on  a  de 
les  observer.  C'est  là  qu'en  suivant  la  marche 
naturelle  d'induction  ,  j'amène  èuccessivement 
toutes  les  méthodes  fondamentale^  dont  les  livrei^ 
suivans  renferment  les  application*.  Le  second 
livre  contient  la  théorie  du  soleil;  le  troisième , 
celle  de  la  lune  ;  le  quatrième,  celle  des  planètes, 
des  comètes  et  des  satellites. 

Le  texte  de  l'ouvrage  ne  contient  rien  au-dessus- 
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delà  portée  d'un  élève  qui  a  les  premières  notions 
des  mathématiques.  Quand  la  série  des  raisonne- 
mens  y  ou  la  comparaison  des  faits  a  supposé 
quelques  calculs  un  peu  plus  difficiles  ,  par 
exemple,  des  opérations  trigonométriques,  je  les 
ai  placées  en  note  au  bas  des  pages  ;  et  j'ai  rejette 
dans  d'autres  notes,  à  la  fin  de  chaque  livre  , 
les  développemens  ,  ou  les  calculs  qui  exigeaient 
des  connaissances  mathématiques  plus  élevées.  Je 
désire  que  Félève  lise  d'abord  le  texte  de  chaque 
livre  ,  et  qu'il  s'essaie  ensuite  sur  les  notes , 
selon  ses  forces. 

J'ai  eu  grand  soin  de  faire  remarquer  les  phé- 
nomènes de  physique  générale  ,  qui  sont  liés 
au  mécanisme  du  système  du  monde ,  et  à  l'é- 
tude de  l'astronomie.  Ces  phénomènes  sont  nom- 
breux ,  variés  ;  leur  discussion  exige  souvent  des 
considérations  fines  et  délicates ,  et  le  vaste  champ 
où.  ils  se  développent ,  ainsi  que  leur  influence  sur 
nous  y  leur  donne  encore ,  à  ce  qu'il  me  semble , 
im  intérêt  tout  particulier.  Je  les  ai  exposés  avec 
détail ,  et  autant  que  je  l'ai  pu  ,  avec  exactitude. 
Si  je  mè  suis  trompé  en  quelque  chose  ,  au  moins 
je  n'ai  jamais  cherché  à  cacher  l'erreur  ou  à  dis- 
simuler les  difficultés.  J'ai  y  au  contraire ,  cherché 
à  indiquer  Ces  dernières  aussi  nettement  et  pré- 
eisément  qu'il  m'a  été  possible.    Tromper  les 
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jeunes  gens  dans  Tétude  des  sciences  ,  c^est  ht 
manière  la  plus  funeste  et  la  plus  sure  de  gâter 
à  jamais  leur  jugement. 

Il  m^a  semblé  qu'un  ouvrage  exécuté  sur  le 
plan  que  je  viens  d'exposer ,  et  contenant  à-la- 
fois  des  idées  justes  et  fécondes,  pourrait,  s^il 
était  bien  fait ,  suffire  au  très-grand  nombre  d'é- 
lèves qui  n'ont  besoiji  que  de  connaissances  gé- 
nérale^j ,  et  préparer  utilement  ceux  que  des 
dispositions  pailiculières  porteraient  a  aller  plus 
loin.  Voilà  ce  que  j'ai  voulu  faire  jje^uis  loin 
de  me  flatter  d'avoir  complettement  réussi. 

Cependant  j'y  ai  mis  tous  mes  efforts;  et  je  ne 
pouvais  pas  moins  faire  étant  animé  du  double 
désir  d'être  utile  aux  sciences  et  de  remplir  les  in- 
tentions libérales  du  Gouvernement.  J'ai  consulté 
les  astronomes  ,  et  j'ai  trouvé  dans  leur  amitié  et 
dans  leurs  lumières ,  tous  les  secours  que  j'ai  pu 
désirer.  M.  Delambre  m'a  donné  d'utiles  conseilsj 
MM.  Lalande ,  oncle  et  neveu  ,  m'ont  offert  tx)u- 
tes  les  données  numériques  dont  je  pourrais 
avoir  besoin;  et  le  pli» s  ancien  de  nos  astronomes 
n'a  pas  dédaigné  de  calculer  quelques-uns  des 
nombres  que  j'ai  rapportés  dans  cet  ouvrage.  Mais 
je  dois  plus  encore  à  M.  Burkardt,  qui  a  bien  voulu 
me  communiquer  aVec  une  extrême  complaisance^ 
les  observations  les  plus  récentes ,  et  ra'éclairer  sur 
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plusieurs  points ,  où  j ^aurais  pu  m^égarer,  n'ayant 
pas  l'habitude  de  faire  des  observations  astrono- 
iniques.  Enfin  le  voyage  que  j'ai  dû  faire  cette  an-i 
née,  pour  les  examens.de  l'École  Polytechnique , 
m^ayant  empêché  de  revoir  par  moi-même ,  l'im- 
pression des  deux  derniers  livres  de  mon  ouvrage  , 
M.  Poisson ,  professeur  à  l'École  Polytechnique, 
et ,  comme  moi,  ancien  élève  de  cet  établissement 
a  bien  voulu ,  par  amitié  ,  se  charger  de  ce  soin. 
J'aurais  souhaité  ,  peut-être,  de  pouvoir  donner 
encore  à  cette  partie  un  dernier  coup-d'oeil;mai8 
le  désir  de  ne  pas  retardeif  plus  long- temps ,  dans 
les  lycées  l'enseignement  de  l'astronomie ,  m'a  fait 
sacrifier  ces  petites  considérations  ,  que  l'amour- 
propre  d'auteur  ,  et  sur-tout  le  désir  de  mieux 
faire ,  m'aurait  suggérées. 

Je  ne  dois  pas  oublier  non  plus  les  obligations 
que  j'ai  aux  bons  traités  d'astronomie  que  divers 
auteurs  célèbres  ont  déjà  publiés  ,  dans  des  vues 
difféientes.  J'ai  puisé  beaucoup  de  faits  dans  la 
grande  astronomie  de  M.  Lalande,  qui  doit  être 
considérée  comme  le  dépôt  général  et  complet  de 
toutes  les  connaissances  astronomiques.  J'ai  fait 
usage,  dans  certains  détails,  desélémens  d'astrono- 
mie de  Lacaille }  ouvrage  excellent  pour  former  un 
astronome  observateur,  et  à  qui  il  ne  manque  peut- 
4kre  que  la  considération  des  phénojo^n^»  physi- 
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'ques  ,  et  une  marche  d'inverition  un  ;^u  plugr  na- 
turelle ,  pour  être  généralement  adopté.  J'ai  pa- 
reillement profité  du  précis  asttonomiq^ue  qu9 
M.  Lacroix  a  placé  à  la  tête  de  la  géographie  de 
M.  Pinkerton }  précis  très-clair ,  très-philosophi- 
que comme  tous  Ifes  ouvrées  du  même  auteur  f 
•et  qui  contient  Fensemble  le  plus  complet  des 
méthodes  employées  pour  le  tracé  des  cartes  géo- 
graj^ques.Xes  secours  que  j'cd  tirés  de  ce  petit 
ouyrage  me  sont  d'autant  plus  précieux ,  qu'ilsf 
me  permettent  d'exprimer  publiquement  mon 
respect  et  ma  reconnaissance  y  pour  un  sayant 
dont  j'ai  été  l'élève,  et  ddnt  j'ai  le  bonheur  d'être 
à  présent  l'ami. 

Four  expliquer  exactement  les  phénomènes 
astronomiques,  j'ai  eu  souvent  besoin  de  rappe- 
ler des  principes  de  physique ,  et  même  des 
théories  qui  se  trouvent  exposées  avec  détail  dans 
l'excellent  ouvrage  de  M.  Hauy.  J'av^s  d'abord 
pris  le  parti  de  renvoyer  les  lecteurs  au  texte 
même  de  son  livre ,  mais  les  interruptions  fré  :- 
quentes  qui  en  résultaient  auraient  nui  à  l'intel- 
ligence des  faits  et  à  la  force  du  ratsonnementw 
J'ai  donc  indiqué  ,  autant  qu'il  m'a  été  possible  y 
les  principes  que  j'ai  employés*  J^ai  rapporté  les 
faits  qui  les  démontrent  ^  et  j'en  ai  suivi  les  ap- 
plicatioïii*.  Si  je  me  suis  quelquefois  écarté  de  ce 
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savant  autevx ,  ce  n^a  jamais  été  que  pour  donner 
les  déyeloppemens ,  ou  les  exemples  qui  se  trou- 
vaient liés  immédiatement  aux  considérations  as- 
tronomiques. C^est  ainsi  qu^en  expo^nt  la  théorie 
de  Taberration  de  la  lumière  9  j^ai  rapporté  les 
observations  de  trois  étoiles  inégalement  éloi- 
gnées de  Fédiptique ,  et  dont  la  construction  fait 
naître^  squ9  Iqs  yeux  des  élèves ^  les  ellipses 
d'aberration. 

En  agissant  ainsi  y  je  n'ai  pas  craint  de  dé- 
plaire  au  respectable  auteur  da  Traité  de  Phy- 
éique.  Paurais  cru  au  contraire  ,  si  j'eusse  hésité 
sur  ime  chose  utile ,  faire  injure  à  son  caractère 
et  à  la  noblesse  de  ses  sentimens.  Je  pouvais 
d'autant  moins  les  méconnaître  quHl  m'honore 
d'une  amitié  particulière ,  et  que  je  dois  y  en 
grande  partie ,  à  sa  conversation  et  à  ses  ouvra- 
ges y  le  peu  de  connaissances  que  je  puis  avoir 
en  physique. 

Dans  le  résumé  que  je  viens  de  faire  y  on  sera 
peut  être  étonùé  que  je  n'ai  point  parlé  du 
grand  ouvrage  de  M.  Laplace  sur  l'exposition 
du  système  du  monde  ,  et  la  mécanique  céleste. 
La  raison  en  est  simple;  je  ne  devais  aux  autres 
traités  que  quelques  détails  ;  je  dois  à  celui-ci  le 
fond  et  la  substance  même   de  mon  livre ,  et 


xvi      Discours    phélikinaïrc. 

j'aurai  réussi  au  gré  de  mes  espérances  y  si  je 
puis  conduire  les  élèves  jusqu'à  lui. 

11  ne  me  reste  plus  qu'à  recommander  mon 
ouvrage  à  la  critique  judicieuse  des  profes- 
seurs :  qu'ils  n'y  voient  point  un  texte  à  suivre 
avec  exactitude,  mais  tin  cadre  commode  qui  ren- 
ferme dans  un  ordre  naturel  et  uniforme ,  la  ma- 
tière de  leurs;  leçons.  Je  recevrai  avec  la  plus  sin- 
cère reconnoissance  j  les  remarques  qu'ils  vou- 
dront bien  me  faire  parvenir ,  et  je  sollicite  ce 
témoignage  d'intérêt  et  d'estime ,  du  grand  nom- 
bre de  ceux  avec  lesquels  je  suis  lie ,  par  ma  pro- 
fession ,  par  mes  goûts ,  et  par  l'amitié. 
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ERRATA. 

(  //  est  indispensable  de  corriger  ces  fautes  apant  de  commencer 

la  lecture  de  y  Ouvrage). 


P 


ACE   62 ,  ligne  24 ,  au  liea  de  O  P ,  lisez,  0  R. 

73,  8,  au  lieu  de  EOH,  lisez,  E'OH. 

96  y  6 ,  eu  montant ,  fig.  4i ,  lisez ,  fig.  71. 

98,  i3,  perspective,  ajoutez,  voj.  fig.  28. 
io4,  9,auHeudeP0'H',lisez,P'0'ir. 

i3i,  1,  au  lieu  de  se,  lisez,  LC. 

id.  29,  au  lieu  de  OSO'  ,  lisez ,  OLO'. 

i35,  i5,  an  lieu  de  (8",588ex).  lisez  ,  (S",56  8cx)^ 
i4i  y  5 ,  au  lieu  de  thermomètre  ,  lisez  ,  baromètre. 

i55,  25  ^  au  lieu  de  z  —  =:,  lisez,  z  —  nr=, 

2 

.,  sin.z — (z — 2nr)  ,.         sin.z — sin.fz — 2nr). 

id.  27,  -; f-T {  lisez,  -: 7—. — ~ : 

sin.  z-|-(z — 2nr)  '  sin.  z-|-8in»(z — 2uvj. 

i64  7,  au  lieu  de  C ,  lisez.  G'  au  dénominateur. 

200  C,  200  C 

id.  20 ,  au  lieu  de  b= lisez ,  b  =—7 r 

ior  — a^  <tr^i — a;. 

166 ,  24,  mouvement ,  ajoutez,  diurne. 

j6j ,  12,  soit  ^,  lisez,  soit. 

id.  19,  H'O'  0+  ,  lisez.  H'  0'  0=. 
168 ,  2 ,  sin.  (+h'),  lisez,  sin. (^+h')annume'rateur. 

id.  17 ,  au  lieu  de  L  0  C=P ,  lisez ,  O  L  C=P. 

id,  id.  an  lieu  de  O  L  C=p  ,  lisez  ,  O  L'  C=p. 

370,  8,  au  lieu  de  Waingentburn ,  lisez,  Wargeutin. 

id.  19,  au  lieu  de  2=103^,6296,  lisez,2^=io5°,6296. 

id.  ai ,  au  lieu  de  2ç—  (<r+  S"'),  Usez ,  (<r+<^')— at • 
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iPxAt  182 ,  ligne  dernière  >  an  lien  de  A  ^',  lisez  >  A.'  S^ 
i83  ,  1  ,  au  lieu  de  A  S"  ,  lisez  ,  A"  S''. 

186 ,  16  ,  au  lieu  de  o  ,  5  ,  lisez  ,  oi,  5. 

id.  17  >  au  lieu  de  o,oe545  ,  lisez.^  oi;Oo345. 

198,  21 ,  au  lieu  de  E,  lisez  ,  c. 

aïo ,  première  ligne  de  la  note ,  au  lien  de  r'  ,  lisez ,  r« 

id.  id.  au  lieu  de  r",  lisez ,  r'. 

id*  6  id.  au  lieu  dte  r ,  lisez ,  x. 

A  * 

ail ,  30 ,  au  lieu  de  ^-5  (  i+u)>  lisez , 


S12,  20,  au  lieu  de ,  croit ,  lisez ,  diminue. 

2i4,  17  ,aulieude,CSQ,  lisez  ,CS' Q. 

225 ,  22 ,  au  lieu  d'apogée  ,  lisez  ,  périgée. 

236 ,  5  y  au  lieu  de  longitude  moyenne ,  lisez ,  longitude 

vraie. 

285,  i4  ,  au  lieu  de  ,  occident ,  lisez ,  orient. 

id.  l5  f  au  lieu ,  orient ,  lisez  ,  occident. 

288 ,  10 ,  au  lieu  de  T' O ,  lisez,  T' t'. 

5i2,  5o,  au  lieu  de  1945  ,  lisez,  fig.  'jS. 


x'    ,.  ,       x' 


525 ,  i5,  au  lieu  de  W=  —  l»»*»  >  a'=  - 

524,  5,  au  lieu  de  -77^  lisez,  -jj 

z  z 


id*  6,  au  lieu  de  -7772  lisez,   -777 

z  z 

629 ,  1 ,  au  lieu  de  note  XI ,  lisez ,  note  "X, 

id.  3,  au  lieu  de  soit  O  j  lisez  ,  soit  O ,  fig.  78. 

295  ,  6  ^  au  lien  de  T  Q'  ,  lisez  ,  T  '  Q  '. 

399 ,  5,  au  lieu  de  nomme  du  dragon ,  lisez ,  nommée 

X  du  dragon. 

5o3,  10  ,  au  lieu  de  ©  ,  lisez ,  ©' 

id.  au  lieu  de  "Q  =  76,07  ,  lisez ,  ©  =«  26,07; 

5o7 ,  2  ^  au  lieu  de 

^  \    2     y        •  4r'^r  "^ 

lisez,  r»=f:4VW.  (r-'-~r'^)-  +  2r-r-^(r--^r-^ 

r  +  r'  r"4-r' 

]^À6S  3o7,  lifiue  3,  au  lieu  de  —  —  lisez,    ■ — • 

2  3 
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Page  3i4  ,  ligne    6  »    en  remontant  ,    lisez    ainsi    la    formule 

,       .        Rtang.  x(R — COS.  I) 
tang.(y-x)=  ^ 

n  COS.  I  -J-  tang.    x.- 

ûi4,  3 ,  en  remontant  ,   lisez   ainsi   la  formule 

tang.  X. 


R(R  — cos.I).  ./^ T 

tang.(y-x)=  .  ^     .      V^""^-'- 

y  K  COS.  I.      ^       ^    I     lang.  ^  x. 

K  «os.  I. 
5i5,  ligne    4,   lisez   aussi  la  formate 

.  -        R.  R  —  COS.  I. 

tang.  (y  — x)  = 


V^Kcos.  1.     ^+^' 
321 ,  3 ,   en  remontant ,   K  =  o°9962922  ,    lisez  , 

K  =   0,9962922. 
4oo  ,  10  ,  au  lien  de  les  éclipses  ,  lisez  ,  ces  éclipses, 

id. ,  5  ,  en  remontant,  supprimez  de  lumière. 

45 1  ,  2  ,  au  lieu  de  position  ,  lisez  ,  portion. 

44^  ,  ligne  dernière ,  au  lieu  de  l'ouvrage,  lisez,  les  ouvrages. 
467  ,  i3,  au  lieu  de  géométrique,  lisez  ,  géoceutrique. 

477,  7  en  remontant,  supprimez  et 

id.  4  et  5  ,  eu  remont.  ,  au  lieu  de  que  les  satellites, 

lisez,  qu'ils 
621 .  18  ,  au  lieu  de  lancé  ,  lisez  ^  est  lancé. 

525 ,  7  ,  déclina tions,  lisez  ,  déotinaisons. 

548,    ligne  dernière,  au  lien  de  progymorasmata  ,   lisez > 

progy  mnasm  ata . 
556 ,  2  ,  au  lieu  de  établirons ,  lisez  ,  établissent. 


Nota,  Qtfand  j'ai  cité  le  Traité  ^e   Physique  et  le  Traité  de 
Mécanique  ,  j'ai  toujours  voulu   parler  du  Traité  de   Physique 
par  M.    Haiiy  ,    2    vol.    8.°,    première    édition,    et   du  Traité  de 
Mécanique,    par  M.  Francceur  ,    1    vol.  in   8.°,  deuxième  édition. 
Ces  ouvrages  sont  ceux  qui  sont  désignés  pour  l'enseignement  daus 
les  Lycét:s  nationaux. 


Suite  de  t Errata. 

'BXfit  477 «  ligné   4,  en  remontant,  que  les  satellites,  lisez  «  qu'ils. 

3âi«  9  y  en  remontant ,  il  deviendra  nécessaire  y  lisez  , 

il  deviendra  peut-^tre  nécessaire* 

358^  i3  >  en  remontant ,  inégndarités  ^  lisez  ,  inégalités. 

371  f  j5,  étrange ,  lises ,  étranger. 
38o  y  9  et  iO|  et  la  théorie  approuré  qu'elle  est  rîgon- 

reuse,  lisez  ^  et  elle  est  conforme  aux  obseï^- 
rations. 
388,  5«  n'excite,  lises,  n'excitent. 

389 9  i5,  et  da  soleil  y  lisez ,  et  celle  du  soleîL 

383y  &»  37^321583 ,  lisez ,  I7'>32i66i. 

id.  6,. tropique  y  lisez,  sydérale. 

.  390  y  a4  9  l'extensité ,  lisez ,  l'intensité^ 

id.  7»  en  remontant,  effacez  le  mot  toajonnr. 

593  y  10 ,  aussi  ,  lisez ,  ainsi. 

594 ,  8 ,  en  remontant ,  exercent ,  lisez^  épronyenL 

396^  i3 ,  aussi ,  lisez ,  ainsi* 

id.  dernière ,  la  déclinaison ,  lises ,  l'inclinaison. 
399  ,  7 ,  en  remontant,  prolongé ,  lisez ,  plongé. 

4oo,  18,  profonde,  lisez,  intenie. 
4o3,  5,  ces,  lisez , ses. 

id.  16,  apparaître  ,  lisez,  reparaître. 
•        4i3 ,  9 ,  suiyis ,  lisez ,  suivies. 

4i4,  i3 ,  conjonctions ,  lisez ,  positions* 

434 ,  9 ,  néanmoins ,  lises ,  enfin, 
id.  i4 ,  laisant ,  lisez  ,  faisant. 

435,  i3,  du  soleil.  En  se  dégageant  de  açs  rayons ,  elle , 

^  lisez ,  du  soleil ,  et  se  dégageant  de  ses  rayons. 
Elle, 
id.  17,  cents,  lisez,  mille* 

456 ,  19,  aussi  est-elle ,  lisez ,  aussi  elle  est. 

439  y  10 ,  en  remontant ,  aussi ,  lisez ,  aiosK 

44i ,  11 ,  09  remontant^  en  «  lisez,  et» 

45o^  6,  plus  j  lises  y  pas^ 


Paob  48;)  y  ligne  ii ,  en  remontant .  attribuer  ces  Tariations.  lis^. 

les  attribuer. 

^9^  '  7  >  Çfi  ÇÇ WÇtaiit  >  SWÇ  Vanneau ,  lisea ,  qu'il. 

498  f  4 ,  se  suivre ,  lisez  ,  s'unir. 

^i  »  9 >  enrço^optaot  9  «'effaceat ,  Iîsqi^ ,  «'effaçante  - 

^7  >  9  >  <W  remontant ,  d'un  astr.<K ^  lisez ,  4''Uvanus. 

5i2»  $,  en  remontant  >  parce  que  ^  lisez  ^  presque. 

5i6,  ^  9  e£^9  le  mot  TOUS.                       i'   '• 

5x9  y  6  «  çn  remontant  >  pplaîre  y  lisez ,  pla^^étaire. 

4t8  y  9  >  en  remontant ,  sQn^ ,  lise^ ,  font.  .. 

420  f  9  y  le  y  lisez ,  les. 

îd.  i4  y  en  remontant ,  introduit  y  lisez ,  introduite. 

4âoy  dernière  y  lunaire  ^.Hsez,  solaire. 

44î  ^  dernière ,  l'ouvrage ,  lises  ^  les  ouvrage^. 

^^<  9  ■ .  (>  >  pqsitiqa ,  ajqutor  appiire^te. 

472  p  10^  puissent ,  Usez ,  pps^ent. .  '  • 

483 ,  ,    i,  qu^il  présente ,  lisez  ,  qu'ils  prése^teiit. 

.^1^  >  sa  >   en   rempntant  ^  .  cm  a .  conclu  y .  lisez  ^    on 

conclut*  c      • 

^%»  ;  .     if«  du  plan  ^e  l'anneau  pa^nt ,  lisc^,  despasr 

sage^  du  pian  de  l'aUneapC  e  t      ' 

^97  »  ^  de  Ift  note ,  en  ^  lise^^  on.     * 

îd*  10  et  1;)  de  la  note  >  la^  lise^^sa. 

5oi ,  ^  >  f I9  >  lisez  >  Elles. 

5o3^  4  >  remarquable  9  lisez  I  sûr. 

509  y  ..|t  »  en  repiontapt ,  calop)s  y,Iisez ,  élémeAs. 

5ïjf  7  et   8  >    en  remontant ,  Inobservation  ,  lis#s 

•  ;  l'aberration. 

^^^>  4,.nesojt,lis^,  est. 
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TRAITÉ 

ÉLÉMENTAIRE 

D'ASTRONOMIE  PHYSIQUE. 


LIVRE    PREMIER. 

pHÉNOMiSNES     GÉNÉRAUX     ET     MOYÈNft 

d'obseAvatîok. 


CHAPITRE    PREMIER* 
Du  Monde  en  généraL 

1.  J^E  monde  ,  selon  l'opintoh  Tulgaire  ,  est  composé 

de  deux  parties  principales  ^  la  terre  et  le  ciel  ;  telle  est 

l'idée  que  l'on  s'en  forme  au  premier  coup-d'œil.  La  terre 

paraît  être  une  vaste  surface  à  peu  près  plate  ^  qui  s'élend 

circulairement  de  tous  côtés  ;  lorsqu'on  change  de  liei» 

sur  cette  surface  y  on  perd  de  vue  certains  pays  y  oi\  eu 

découvre   d'autres  y  et  Ton  se  croit  toujours  au  centre  de 

l'étendue  qu'elle  présente.   £n    continuant  de  màrcber 

ainsi  sur  la  terre  y  de  quelque  côté  qu'on  se  dirige ,  on 

finit  toujours  par  rencontrer  Yocéan  :  ce  qui  a  fait  p'endant 

long-tems  comparer  la  terre  à  une  sorte  de  disque  qui 

se  soutiendrait  de  lui-même  sur  les  eaux.  Quant  au  ciel  j  il 

nous  parait  comme  une  toile  tendue  sur  nos  têtes,  et  légère- 
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lûent  eaflée  vers  le  haut.  C'est  là  que  le  soleil ,  la  tani 
et  les  étoiles  nous  paraissent  attachés. 

2.  Le  ciel  ne  nous  offrant  point  de  différence  entre  se» 
diverses  parties ,  nos  yeux  ne  peuvent  pas  nous  apprendre 
s'il  est  en  mouvement  ou  en  repos.  Il  n'en  est  pas  de  même 
du  soleil,  de  la  lune  et    des  étoiles:  ces  astres  prennent 
successivement  dans  le  ciel  des  positions  diverses  ',  et  leurs 
mouvemens  sont  visibles  dans  tous  les  lieux  de  la  terre.  On 
voit  le  matinXe  soleil  s'élevfrau*dessus  des  montagnes  éloi- 
gnées, ou  s'élancer  avec  une  sorte  d'effort  des  extrémités  de 
Tocéan.Ce  phénomène  se  ncmime  le  leper  du  soleil  ;  cet  astre 
parcourt  la  voûte  du  ciel,  puis  s^abaisse  et  disparaît,  ou  se 
couche  le  soir  dans  la  partie  opposée.  Tous  les  astres  suivent 
une  marche  semblable  :  ils  se  lèvent  successivement  les 
uns  après  les  autres ,  dans  un  ordre  déterminé^  parcourent 
le  ciel,/  et  set  coucHeiit  ensuite  suivant  le  même  ordre , 
chacun  à  son  rang.  Mais  le  soleil  les  surpasse  tous  par 
son  éclat  :   c'est  lui  seul  qui  règle  le  repos  et  le  travail 
des  hommes  ;  sa  présence  fait  le  jour  y  son  absence  la  nuiL 

3,  Le  côté  du  ciel  où  'les  ««très  se  lèvent ,  se  nomsne 
V orient',  le  côié  opposé,  où. Us  se  couchent,  se  nomme 
VoccidenL  Les  points  dQ  laminer  ou  de  la  terre  auxquels  ht 
vue  est  limitée  iQrm^nXV  hariaon.)  .c'est  le  lieu  du  lever  el 
du  <?ouchjer  des  astres. 

4.  Le  soleil  et  la  lune  nous  pai^aissent  plus  grands^-que 
les  autres  astres:  en  cela  nou».  n'apprécions  pas  1  et  r  gran« 
deur  réelle ,  mais  la  Ui^geur  apparente  de  leur  disque , 
pu ,  selon  l'expression  reçue ,  leur  cUainè^re  appmreni,  Poitr 
avoir  une  idée  juste  de  cette  sen^aiÛQU,  il  £siu|t-  rem^qixer, 
que  nous  voyons  les  objets  pav  JLe;  moyen  des  rayotid  lami- 
IPkeux  qu'il's.uous  envoient.  Lprsque  nousregai^docis  un  astre, 
ieg  raj^oi^  partis  de^  bordi  apposés  de  son.  disque  se.croi^ 
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sent  dans  noire  œil  sous  un  cerlain  angle.  L'arc  qui  mesure 
tet  angle  détermine  la  grandeur  apparente  de  l'objet^  ou 
son  diamètre  apparent, 

5.  Les  étoiles  n'offrent  pas  lin  disque  régulier  dont 
l'oeil  puisse  apprécier  le  contour;  elles  ne  paraissent  au 
ciel  que  contnie  des  points  brîllans.  On  en  voit  quelque- 
fois qui  semblent  se  détachet*  du  ciel^  s'élancer  avec  une 
)e:itréme  vitesse,  cl  tomber  sur  la  terre.  D'autres  fois ,  de 
gros  globes  de  feu  se  montt'ent  tout-à-coup  dans  l'espace  \ 
ik  ont  une  queue  enflammée  et  lancent  des  llammèches 
brillantes  :  aprëts  quelques  instan s  d'une  course  très-rapide^ 
Us  détonnent  avec  on  grand  bruit. 

Il  est  aisé  de  distinguer  ces  fausses  étoiles  d'avec  les 
astres  véritables.  Leur  apparition  ne  dure  que  quelques 
instaàs  ;  où  ne  les  Voit  au  ciel  ^  dans  le  lieu  de  leur 
départ ,  qu'au  moment  oii  elles  s'élancent  :  lorsque  levtr 
Icoorse  est  finie  ^  on  ne  leis  rët/>6uve  plus  dans  la  partie  du 
ciel  0(1  elles  semblent  s'être  dirigées^  Les  vraies  étoiles 
au  contrairig,  sont  permanentes;  leur  mouvement  est  plus 
régulier  et  beaucoup  moins  rapide.  C'est  par  là  quon 
les  distinjgtfe  des  plfénomërneé  passagers  que  nous  venons 
de  décrire ,  et  que  l'où  désigne  en  général  par  le  nom  de 
météores  ignés, 

6.  Les  étoiles  pèirtnânentes  conservent  '  coi^slamuent 
entre  elle»,  le  méWè arfangcinérit  elle  même  ordre  ;  elles 
se  lèvent  et  se  couchent  constamment  aux  mêmes  points 
du<del^  sané  qu'ori  y  Irouvt;  de  variations  sensibles  ^  si  ce 
i^'est  après  de  (rès-long^  îhtervalles  de  tcms.  Huit  astres 
seulemefft^  outre  la  lune  él  le  soleil ,  font  exception  à  cette 
règle;  à  la  vérité,  ils  se  lèvent  et  se  couchent  avec  les 
étoiles;  mais  en  remarquant  avec  soin  leur  position,  oxk 
s'aperçoit  au  bout  de  Quelques  jours  qu^ils  ont  changé 
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Ae  place.  Ils  n'accompagnent  plus  les  mêmes  étoiles  ;  ib 
ne  se  lèvent  et  ne  se  couchent  plus  aux  mêmes  points  du 
ciel.  C'est  pourquoi  on  les  a  nommés  Planètes,  c'est-à- 
dire  étoiles  errantes '^\es  autres  ont  reçu,  par  opposition^  le 
nom  d^  étoiles  fixes. 

7.  On  désigne  aussi  chaque  planète  par  une  dénomi- 
nation particulière ,  et  par  un  signe  symbolique  ;  ce  sont 
Mercure  ^  ,  ITénus  $  ,  Mars  cf ,  Cérès  Ç  ^  P allas  ^  ,  /w- 
piter-jji  ,  Saturne  y>  ,  et  Uranus  Ç.  Uranus,  Cérès  etPallas 
n'ont  été  découvertes  que  depuis  peu  d'années  (a).  Ces  deux 
dernières  planètes  ne  sont  pas  visibles  à  la  vue  simple  ;  il  faut 
de  très-fortes  lunettes  pour  les  apercevoir  3  mais  on  parvient 
encore  avoir  Uranus  sans  ce  secours  :  les  cinq  autres  plus  fa- 
ciles à  observer ,  ont  été  connues  dès  la  plus  haute  antiquité. 

8.  Enfin ,  on  découvre  de  tems  en  tems  dans  le  ciel  des 
tdives  qui  d^abord  paraissent  fort  petits^  peu  brillans,  et  se 
Itf^uyent  parmi  les  étoiles  avec  beaucoup,  de  lenteur  :  peu 
à  peu ,  leur  éclat  s'accroît  et  leur  vitesse  augmente  :  après 
un  certain  tems  elle  diminue  de  la  même  manière^  et  on 
les  perd  tout-à -fait  de  vue.  Ces  astres  sont  ordinairement 
suivis  d'une  sorte  de  queue  qui  les  accompagne  pendant 
une  partie  de  leur  apparition.  C'est  ce  qui  les  a  fait  nom- 
mer comètes  y  c'est-  à- dire,  astres  chevelus. 

9.  Les  planètes  et  les  comètes  ne  se  distinguent  pas 
seulement  des  autres  astres  par  leurs  mouvemens ,  elles  en 
diffèrent  aussi  par  la  teinte  et  l'éclat  de  leur  lumière,  qui 
est  en  général  plus  forte,  plus  brillante ,  et  moins  sujette  à  cet 
espèce  de  tremblement  que  l'on  nomme  scintillation.  L'éclat 
des  planètes  yarie  d'une  manière  très-marquée  et  suivant  des 
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(a)  UranaA  a  été  découvert  par  Herscbell  ^  le  i3  mars  1781  ;  Cérès  , 
par  Piaszi ,  le  1*"  x<^visr  1801  ;  Fallas  ,  par  Olbers ,  le  08  mars  i8ox 
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périodes  régulières.  A  la  vérité,  quelques  nouvelles  étoiles 
qui  ont  paru  en  differens  tems  parmi  les  fixes ,  ont  brillé 
d'une  lumière  plus  vive  que  les  planètes  dans  le  com- 
mencement de  leur  apparition;  mais  ce  grand  éclat  a 
toujours  été  suivi  d'un  prompt  affaiblissement,  et  quelque- 
fois d'une  disparition  totale. 

lo.  Les  mouvemens  des  planètes  et  des  comètes  de-* 
Tiennent  sur-tout  sensibles  ,  quand  on  observe  les  points  ^ 
de  leur  lever  et  de  leur  coucber,  qui  changent  perpétuelle^ 
menu  Tantôt  oes  astres  décrivent  sur  l'horison  un  arc  très- 
bas  et  de  peu  d'étendue  ,  tantôt  ils  paraissent  pendant 
long-tems  et  décrivent  un  arc  très-élevé  :  les  fixes ,  au  con- 
traire ,  suivent  toujours  la  même  route;  les  points  de  leur 
lever  et  de  leur  coucher  restent  sensiblement  les  mêmes,  au 
moins  pendant  la  durée  de  la  vie  d'un  homme. 

Ces  grandes  variations  sont  sur-tout  remarquables  dans 
le  mouvement  du  soleil.  Pour  les  observer  en  Europe^ 
placez-vous  dans  une  plaine ,  de  manière  que  Toccident 
soit  à  votre  droite  et  l'orient  à  votre  gauche  ;  alors  la  partie 
du  ciel  qui  sera  derrière  vous,  se  nomme  le  nord,  ou  le 
septentrion  \  celle  qui  sera  devant,  se  nomme  le  midi,  ou  le 
sud:  c'est  ce  que  l'on  appelle  s'orienter.  Si  vous  reprenez 
cette  position  dans  differens  tems,  vous  observerez  qu'en 
été  y  dans  la  saison  où  la  chaleur  est  la  plus  grande,  le 
soleil  se  lève  à  votre  gauche ,  et  derrière  vous  ;  il  monte 
sur  l'horison ,  parcourt  le  ciel ,  et  le  soir  se  couche  à  votre 
droite  et  encore  derrière  vous.  Au  contraire,  en  hiuer 
lorsque  la  saison  est  la  plus  froide,  vous  pouvez,  dans  la 
même  position  et  sans  vous  retourner ,  voir  le  lever  et  le 
coucher  du  soleil.  Cet  astre  passe  ainsi  peu  a  peu  de  sa  plus 
grande  à  sa  phis  petite  élévation,  après  quoi  il  remonte 
dans  le  ciel  par  les  mêmes  degrés ,  et  la  succession  de  tous 
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ces  cbangemens  compose  ce  que  IW  nomtne  une  a/z7z^«. 
lia  lune  éprouve  les  mêmes  vicissitudes  ep  un  mois  ou  dana 
la  douzième  partie  d'une  année  ;  Mars  en  deux  ans  ;  Jupiter 
en  douze  ans  ^  Saturne  en  trente  ans.  !Nous  ne  parlons  ici 
que  des  planètes  les  plus  apparentes^  et  dont  le  mouvement 
est  le  plus  régulier. 

1 1 .  La  lune  éprouve  de  plus ,  dans  l'étendue  et  l'éclat  do 
sa  lumière  y  des  variations^  très-sensibles  auxquelles  on  a 
^onné  le  nom  de  phases.  Elle  {tarait  successivement  0ou& 
la  forme  d'un  croissant  ^  d'Hn  demi  -  cercle ,  d'un  cercle, 
parfait  ;  après  quoi  son  disque  s'échancre  y  et  diminue 
peu -à-peu  comme  il  a  augmenté.  Ces  variations  sont  pé^ 
riodiques  y  c^est-à-dire  y  qu'elles  sfi  succèdent  les  unes  aux 
autres  toujours  dans  le  même  ordreu  L'intervalle  de  tems^ 
après  lequel  lesi  mêlées  phases  reviennent  est  d^environ 
un  moisii 

Quelquefois  la  lune  passe  devant  le  soleil  !  alors  elle  pa-r 
rait  comme  une  tache  noire  -y  et  nous  empêche  de  voil^ 
cet  astre  y  ou  au  moins  nous  prive  d'une  partie  de  sa 
lumière.  Ce  phénomène  se  nomme  une  écUpse  de  soleil. 

Quelquefois  aussi  on  voit  la  lune  s'obscurcir  tout-à-coup 
dans  le  ciel^  et  dans  l'intervalle  de  quelques  heures  perdre 
et  reprendre  successivement  sa  lumière.  Le  bord  de  sont 
disque  qui  disparaît  le  premier  >  est  aussi  le  premier  à  repa-^ 
paître,  précisément  comme  il  arriverait  à  un  corps  opaque  et 
éclairé  par  un  :(l^mbeau,  s'il  entrait  dans  l'ombre  projettce 
par  un  autre  corps^  Ce  phénomène  que  l'on  nomme  une 
éclipse  de  bine  n'arriva  janiais  que  dans  le  tems  où  la  lune 
paraît  enlièrement  éclairée^  et  opposée  au  soleil.  Il  est  natu- 
rel d'en  conclure ,  que  la  terre  éclairée  d'un  coté  par  le  soleil, 
projette  derrière  elle  dans  l'espace ,  une  oinbre  danslaqueUç 
la  liïTie  pçnètçc ,  lorsq^u'elle  s'çelipsç.. 
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CHAPITRE    II. 

J)u    mouvement  général  des  astres  ^  et  de .  leurs^ 

mouvemens  propres^ 

12.    O I  Ton  se  iKumalt  aux  notions  imparfaites  qve  lâ 
première  vue  des  phénomènes  fait  naître  ^  on  serait  tenté 
de  croire  que  le  ciel  est  partagé  en  deux  portions  qui 
paraissent  sur  l'horizon  sucoessiyement ,  et  dont  Tune  est 
occupée  par  les  planètes   et  les  comètes  ;  la  seconde  , 
par  le  soleil.  Mais  c'est  une  erreur  qu'il  est  facile  draper* 
eevoir.  Observez  le  matin  le  ciel ,   quelque  tems  avant 
le  lever  du  soleil .,  et  lorsque  le  jour  commence  à  paraître. 
Les  étoiles  qui  sont  Tcrs  l'orient  ne  jettent  plus  qu'une 
faible  lumière  >  elles  sont  à  peine  visibles.    Celles   qui 
sont  à  l'occident ,  brillent  encore  de  totft  leur  éclat.  Le 
contraire  arrive  le  soir ,  après  le  coucher  du  soleil.  Les 
étoiles  situées  à  l'occident  n'ont  qu'une  faible  lumière  y 
celles  de  l'orient  sont  déjà  très-brillantes.  Cette  dégra- 
dation noua  indique  que,  sans  la  trop  grande  Tivacité  dô 
la  lumière  dn  soleil  j  nous  verrions  des  étoiles  aii  ciel 
pendant  que  cet  astre  est  sur  l'horizon ,  en  sorte  que  cet 
éclat   est  la  seule  cause  qui  nous  empêche  de  les  aper-* 
ce  voir.  Cette  vérité  peut  être  eonfhmée  par  une  obser- 
vation imomédiate  :  si  l'on  regarde  le  matin  la  planète 
Vénus  lorsqu^eUe  paraît  avant  le  lever  du  soleil  y  et  qu^elle 
est  dans  son  plus  grand  éclat,  on  peut  la  suivre  et  la 
voir  dass  le  del  toute  la  journée  \  et  dans  tous  les  tems  ^ 
avec  une  lunette  astronomique  ,  on  parvient  à  découvrir 
dea  étoiles  y  même  ea  plein  joar«^ 
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i3.  Ceci  nous  explique  un  autre  phénomène  irhse^ 
singulier  en  apparence.  Si  nous  regardons  le  ciel  la  nuit 
dans  des  saisons  différentes  ,  par  exemple  en  été  et  en 
hiver  ^  nous  le  trouverons  tout-à-fait  changé.  Ce  ne  sont 
plus  les  mêmes  étoiles ,  elles  sont  arrangées  et  disposées 
diJÛTéremment.  Pour  découvrir  la  cause  de  ces  change- 
mens  ,  il  faut  les  étudier  dans  leur  naissance.  Observez  le 
soleil  plusieurs  jours  de  suite  ,  lorsqu'il  est  prêt  à  se  cou- 
cher ;  et  quand  il  est  sous  l'horizon ,  examinez  les  étoiles 
qui  le  suivent  et  qui  se  couchent  immédiatement  après 
lui.  Elles  sont  faciles  à  reconnaître  par  les  figures  qu'elle^ 
forment  dans  le  ciel.  Au  bout  de  quelques  jours  vous  ne 
les  verrez  plus.  Les  étoiles  qui  suivront  le  soleil  et  se 
coucheront  aussitôt  après  lui ,  seront  différentes.  Ces  mêmes 
^toiles  ,  les  jours  précédens ,  ne  se  couchaient  que  long- 
tems  après  le  soleil.  Cet  astre  semble  donc  s'avancer  vers 
.  les  étoiles ,  en  sens  contraire  du  mouvement  général , 
c'est-a-dire ,  d'occident  eu  orient.  En  effet ,  si  vous  obser- 
vez le  ciel  le  matin ,  quelques  instans  avant  le  lever  du 
soleil  ,  vous  re verrez  les  mêmes  apparences  en  sens  con- 
traire. Les  étoiles  qui  se  lèvent  aujourd'hui  en  même- 
tems  que  le  soleil,  se  lèveront  avant  lui  dans  quelques 
jours.  Elles  paraîtront  s'éloigner  de  lui  dans  le  ciel  ^  on 
ce  qui  revient  au  même ,  il  s'éloignera  d'elles  ,  en  allant 
d'occident  en  orient.  Par  suite  de  ce  mouvement  propre ,  le 
soleil  semble  parcourir  successivement  les  diverses  parties 
du  ciel  et  les  abandonne  successivement  ;  c'est  alors  que  les 
étoiles  qui  s'y  trouvent^  deviennent  visibles  pour  nous. 

En  comparant  de  même  les  positions  successives  des 
planètes  avec  les  étoiles  qui  se  rencontrent  sur  leur  route  ^ 
on  voit  que  le  mouvement  propre  de  ces  astres  est  généra-^ 
lement  dirigé  d'occident  en  orient  ;  comme  cçlui  du  soleil* 
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Il  n'en  est  pas  de  même  des  comètes.  Ces  astres  tra-* 
Tersent  le  ciel  dans  tous  les  sens  et  dans  toutes  les  di- 
rections. 

i4.  Ces  considérations  nous  obligent  a.  distinguer  dans  les 
astres  deux  sortes  de  mouvemens.  Le  premier  sera  le 
mouvement  général  en  yertu  duquel  le  soleil  ,  la  lune 
et  tous  les  autres  astres  se  lèvent  d'un  coté  de  l'horizon  et 
se  couchent  du  coté  opposé.  C'est  ce  que  l'on  nomme  le  mour 
veinent  diurne  ou  journalier.  Dans  notre  pays  y  lorsqu'on 
a  le  visage  tourné  vers  le  midi  y  il  est  dirigé  de  gauche  à 
droite. 

Nous  distinguerons  ensuite  les  mouvemens  particuliers 
et  plus  lents  en  vertu  desquels  les  planètes  changent  de  jour 
en  jour  le  lieu  de  leur  lever  et  de  leur  coucher , 
ainsi  que  leurs  positions  par  rapport  aux  étoiles  fixes.  Ces 
mouvemens  propres  se  font  d'occident  en  orient,  c'est-à- 
dire  ,  dans  notre  pays ,  de  droite  à  gauche  ,  lorsqu'on 
a  le  visage  tourné  vers  le  midi. 

Ils  sont  moins  apparens  que  le  mouvement  général, 
qui  est  seul  sensible  pour  le  commun  des  hommes  y  parce 
qu'il  empêche  par  sa  rapidité  qu'on  ne  fasse  attention  aux 
autres.  Mais  on  reconnaît  l'existence  et  la  direction  des 
mouvemens  secondaires  ,  tels  que  nous  venons  de  les  dé- 
crire ,  lorsqu'on  fait  abstraction  de  l'impulsion  générale  , 
et  que  l'on  compare  entre  elles  plusieurs  obseryalions  suc- 
cessives ,  £siites  le  matin  ou  le  $oijr. 
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CHAPITRE    III- 
De  la  rondeur  dé  la  terre. 

i5.  J^ous  venons  d'exposer  les  phénomènes  les  plas 
apparens  du  système  du  inonde  et  les  idées  que  Ton 
s'en  forme  au  premier  coup-d'œil  ;  cherchons  à  recttfîep 
par  l'observation  et  le  raisonnement  ces  notions  ti'es-îm- 
parfaites. 

Essayons  d'abord  de  recûnnatlre  la  figure  et  t^sboraei 
cle  l'océan  y  qui  environne  la  terre  de  toutes  parts  ,  ef 
semble  ne  faire  qu'un  tout  arec  elle*  Sa  surface  n'est  pas 
plate  ,  comme  nous  le  jugerions  à  la  vue  simple  -,  «lier 
est  très -sensiblement  convexe.  Lorsque  les  navîgateurf 
s'éloignent  du  rivage ,  ils  voient  les  édifices  et  les  mon-» 
tagnes  s'abaisser  peu- à-peu  ^  et  enfin  disparaître;  cet  effet 
n'est  pas  dû  à  l'éloignement ,  qui  fait  paraître  les  objeUt 
plus  petits  ,  car  lorsqu'on  perd  la  terre  de  vue  sur  le 
pont  du  navire ,  on  l'aperçoit  encore  du  haut  des  mâts» 
Pendant  ce  tems  le  navire  présente  les  mêmes  phénomènes 
aux  spectateurs  qui  sont  restés  sur  le  rivage.  Ils  le  voient 
s'abaisser  peu-à-pcu  et  enfin  disparaître  comme  s'il  se' 
plongeait  dans  l'océan ,  et  précisément  de  la  même  ma-- 
nîère  que  le  soleil  à  son  coucher.  Ces  phénomènes  qui 
s'observent  constamment ,  prouvent  avec  évidence  que  la 
surface  de  l'océan  est  convexe ,  et  nous  cache  par  sa  ron- 
deur les  objets  éloignés.  Si  cette  surface  était  plate  ,  une 
montagne  élevée  au-dessus  d'elle  serait  toujours  aper* 
JU3    de  toutes  parts ,  à  moins  ^ue  les     spectateurs  ne 
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fassent  assez  éloignés  pour  que  les  dimensions  de  la  mon- 
tagne devinssent  insensibles  à  eause  de  la  distance  ;  mais 
cela  ne  pourrait  arriver  qu'à  une  distance  trës-considé« 
rable  ,  et  les  objets  ainsi  perdus  de  vue  sur  le  pont 
du  navire  ,  ne  s'apercevraient  pas  mieux  du  haut  dea 
mâts. 

16,  L'horizon  de  la  mer ,  qui  semble  terminer  sa  8ur« 
(ace ,  n'est  donc  pas  une  limite  réelle  y  mais  seulement 
relative  à  la  position  de  l'observateur.  Les  navigateurs  que 
nous  voyons  partir  du  rivage ,  nous  semblent  aller  au-* 
delà  de  cette  limite  ;  mais  leur  horizon  les  précède  toujours 
et  recule  devant  eux.  C'était  uu  projet  hardi  et  important 
de  reconnaître  es  que  devient  cette  barrière  apparente , 
lorsque  l'on  s'avance  toujours  vers  elle ,  en  marchant  dans 
le  ménae  sens.  Ferdinand  Magellan  est  le  premier  qui  ait 
tenté  cette  entreprise.  Il  s'embarqua  sur  l'Océan,  et  partant 
d'an  de$ ports  du  Portugal  y  se  dirigea  vers  l'occidetit.  Après 
vn  long  trajet ,  il  rencontra  ¥ne  grande  terre  déjà  dé-r 
couverte  précédemment  par  d'autres  navigateurs ,  c'étoit 
le  continent  d'Amérique.  IS'ajank  point  trouvé  de  passage 
pour  continuer  sa  route  vers  Toccident ,  il  côtoya  cette 
terre ,  en  se  dirigeant  vers  le  sud ,  parvint  à  son  extré- 
mité f  la  doubla  et  se  trouva  ensuite  dans  une  grande 
mer  ,  déjà  connue  y  que  l'on  nomme  la  Mer  du  Sud. 
Aloss  il  poui^suivit  sa  route  vers  l'occident  y  aborda  aux 
iks  Moluques  y  et  son  vaisseau  ,  marchant  toi^ours  vers 
l'occident  y  retrouva  enfin  l'Europe  et  rentra  comme  s'il 
était  venu  de  Toriem  y  dans  le  port  d'où  il  était  partie 

Cette  grande  expérience  répétée  depuis  par  plusieurs 
navigateurs^  prouve  que  la  surface  totale  des  eaux  et 
de  la  terre  est  convexe  y  rentrante  sur  elle-même  y  et  que 
]e  ciel  ne  lui  est  adhéireiit  nulle  part  ;  qar  dans  c(uei- 
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que  pays  qu'on  se  transporte ,  on  voit  toujours  les  astres 
tourner  de  la  même  manière  autour  de  la  terre  ,  par  l'effet 
du  mouTement  diurne. 

D'après  cela ,  le  ciel  ne  s'appuie  pas  sur  l'horizon  de 
la  mer ,  comme  on  le  croirait  en  le  regardant.  Cette  illu- 
sion vient  de  ce  que  nous  supposons  toujours  les  objets 
dans  la  direction  des  rayons  visuels  qui  les  rendent  sen- 
sibles à  nos  yeux.  Lorsque  les  rayons  venus  d'une  étoile 
rasent  la  surface  de  la  mer,  il  nous  semble  que  l'étoile 
est  aux  exlrén^ités  de  cette  surface.  Si  l'on  conçoit  un 
plan  qui  passe  par  l'œil  du  spectateur,  et  qui  touche  l'ho- 
rizon de  la  mer ,  tous  les  points  du  ciel  situés  dans  ce  plan , 
doivent  nous  paraître  contigus  à  la  surface  des  eaux  ,  comme 
si  le  ciel  reposait  dessus. 

17.  Ces  résultats  ne  font  connaître  la  rondeur  de  la  terre 
que  dans  un  seul  sens  ,  d'occident  en  orient  ;  elle  est  éga- 
lement sensible  du  nord   au  sud.   Lorsqu'on  part   d'un 
lieu  quelconque   de  la  terre ,  et  qu'on  s'avance  vers  le 
sud  f  on  voit. les  étoiles  situées  daiis  cette  partie  du  ciel , 
s'élever  de  plus  en  plus  sur  l'horizon  ;  les  arcs  qu'elles 
décrivent  par  l'effet  du  mouvement  diurne  sont  plus  éten- 
dus. Quelques-unes  même  que  l'on  n'apercevait  pas  dans 
le  pays  que  l'on  quitte ,  commencent  h  se  montrer.  Au 
contraire,  les  étoiles  situées  vers  le  nord  s'abaissent  ;  celles 
qui  décrivent  un  arc  très-bas  ont  disparu  et  sont  cachées 
sous  l'horizon  ,  précisément  comme  dans  les  voyages  ma- 
ritimes ,  les  édifices  et  les  montagnes  s'abaissent  et  dispa- 
raissent à  mesure  que  l'on  s'éloigne.  En  changeant  ainsi 
de  lieu  sur  la   terre  et  marchant  toujours  du  nord  au 
sud  ,  ou  du  sud  au  nord  ,    on  peut  en  quclqu3  sorte 
changer  de  ciel.   Ces  phénomènes  nous  indiquent  donc 
encore  dans  ce  second  sens  la  convexité  de  la  terre. 
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Voilà  pourquoi  les  points  les  plus  élevés^  comme  le 
haut  des  montagnes  et  le  sommet  des  tours  reçoivent 
d'abord  le  matin  la  lumière  du  soleil ,  et  sont  éclairés  le 
soir  de  ses  derniers  rayons.  Par  une  conséquence  néces- 
saire ^  lorsque  cet  astre  se  couche  pour  certains  pajs ,  il 
paraît  au  plus  haut  point  de  sa  course  pour  des  contrées 
plus  avancées  vers  l'occident ,  tandis  qu'il  se  lève  pour 
d'autres  y  qui  sont   encore  au-delà. 

La  rondeur  de  la  terre  se  manifeste  encore  d'une  ma- 
mëre  très- frappante  dans  les  éclipses  de  lune.  Lorsque  cet 
«stre  commence  à  entrer  dansl'omhre  de  la  terre ^  et  qu'une 
partie  de  son  disque  est  encore  éclairée  par  le  soleil , 
cette  partie  ne  paraît  pas  terminée  par  une  ligne  droite , 
comme  cela  aniverait  si  le  contour  de  l'ombre  terrestre 
était  recliligne  ;  elle  a  la  forme  d'un  croissant  lumineux 
dont  la  concavité  est  tournée  vers  l'ombre.  La  même 
chose  arrive  à  la  fin  de  Téclipse  y  lorsque  la  lune  com- 
mence à  se  dégager  de  l'ombre  terrestre. 

En  réunissant  les  résultats  de  ces  observations  avec  ce 
qu'ont  appris  les  voyages  maritimes ,  on  peut  conclure 
avec  certitude  ,  que  la  terre  et  les  eaux  forment  une  mass» 
arrondie  dans  tous  les  sens  et  isolée  dans  l'espace, 

18.  Quoique  cette  conclusion  soit  très- certaine ,  puis- 
qu'elle repose  sur  des  faits  bien  constatés  ,  on  a  peine 
à  concevpir  que  la  terre  soit  ainsi  isolée  et  se  soutienne 
d'elle-même  au  milieu  de  l'espace.  Gela  vient  de  ce  que  nous 
généralisons  ici  mal-à-propps  l'idée  de  la  pesanteur  que 
nous  remarquons  dans  les  corps  situés  à  la  surface  de 
la  terre.  L'expérience  ne  nous  montre  en  cela  qu'une  ten- 
dance commune  de  tous  les  corps  vers  la  terre.^  Il  n'en 
résulte  pas  que  la  terre  elle-même  doive  tendre  ycjs  tel 
ou  tel  point  de  l'espace*  Ainsi  lorsque  l'obserratlon  nous 
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apprend  qu'elle  se  soutient  d'elle-même  libre  et  isolée  J 
il  n'y  a  rien  dans  les  pliénonlenes  de  la  pesanteur  qui 
doive  nous  porter  à  en  être  surpris. 

Bien  plus  ^ .  puisque  la  terré  est  an^otidîe ,  les  divers 
peuples  qui  Fhabîtent  ont  la  tète  touniée  vers  différens 
points  du  ciel.  Il  en  est  donc  qui  nous  sonjt  absolument 
opposés  et  dont  les  pieds  sont  aussi  opposés  aux  ndtres  ; 
on  les  nomme  pour  cette  raison  antipodes  ,  et  chaque  pays 
a  les  siens.  Cette  disposition  paraît  trës-singuliëre  ,  mais 
elle  n'en  est  pas  moins  réelle.  J'ai  placé  ici  .ces  consi- 
dérations pour  montrer  qu'il  ne  faut  pas  s'étonner  des 
vérités  nouvelles  que  l'observation  et  l'elpérience  font 
découvrir.  La  surprise  qu'elles  causent  vient  ordinaire- 
ment de  ce  que  nous  regardons  comme  des  choses  géné- 
rales celles  auxquelles  nous  sommés  accoutumés  ;  c'est-là 
un  préjugé  dont  il  faut  se  défaire^  et  qui  se  dissipe  à 
mesure  que  l'on  acquiert  l'habitude  d'observer. 

19.  Nous  venons  de  découvrir  et  de  prouver  la  coii- 
rexité  de  la  terre  ^  cherchons  maintenant  comment  ou 
peut  détciminer  la  forme  de  sa  courbure. 

Cette  recherche  paraît  au  premier  coup-d*ceîl  très-dilE-^ 
cile  et  en  quelque  sorte  impraticable  ,  lorsque  l'on  con- 
sidère les  irrégularités  de  la  surface  terrestre ,  coupée  par 
tant  de  fleuves^  dé  ruisseaux^  de  montagnes  et  de  vallées. 
Mais  ces  inégalités^  qui  nous  paraissent  énormes,  sont  en. 
effet  extrêmement  petites  et  comme  nulles  par  rapport 
aux  dimensions  totales  de  la  terre.  On  verra  plus  bas  par 
le  calcul  la  preuve  mathématique  de  cette  vérité.  Je 
me  bornerai  ici  à  présenter  les  considérations  physiques 
qui  la  rertdent  sensible. 

■  Remarquons  d'abord  que  la  figure  de  la  terre  habitable 
dîlT&re  peu  da  celle  des  eaux  de  la  mer,  et  n^en  est  eu 
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t|itetqae  sorte  qa'une  continuation.*  En  eSct,  nous  avons 
déjà  reconnu  que  la  surface  des  conlinens  est  convexe* 
Cela  se  voit  par  la  manière  progressive  dont  se  répand  la 
lumière  du  soleil;  on  s'en  aperçoit  également  par  les 
abaissemens  et  les  élévations  apparentes  des  étoiles  lorsque 
l'on  marche  du  nord  an  sud  ;  or  les  continens  sont  ed- 
touréd  de  tous  côtés  par  la  mer ,  qui  s'y  insinue  par  un 
grand  nombre  d'ouvertures.   C'est  ainsi  ^   par  exemple , 
que  l'Amérique  est  séparée  en  deux  parties  ^  qui  ne  tien* 
nenf  l'une  à  l'autre  que  par  une  langue  de  terre  fort  étroite  : 
de  même  l'ancien  continent  est  séparé  et  comme  divisé 
en  un  grand  nombre  de  parties  par  plusieurs  mers  y  telles 
que   la  MéditeiTanée  ,  la  mer  Rouge  ^  le  Pi»nt-Euxin, 
la  mer  Baltique^  qui   ne  sont  que  des  ramiûcations  de 
l'océan  auquel  elles  communiquent.  Aucun  point  de  l'in- 
térieur  des  conlinens  n'est  donc  Irès-éloîgné  de  là  mer. 
B'aiUeurs  on  n'observe  pas  que   leark  bords  soient  nulle 
part  fort  élevés  au-dessus  du  niveau  des  eaux  qui  les 
baignent.  Il  est  donc  de  toute  nécessité  que  leur  surface 
suive  à-peu-près  la  convexité  de  l'océan. 

Cela  devient  encore  plus  évident,  si  l'on  considère  le 
cours  des  fleuves  dont  les  continens  sont  entrecoupés  :  plu* 
fiieurs  d'entre  eux,  tels  que  le  Rliin,  le  Danube,  le 'Volga, 
le  Nil,  l'Amazone,  parcourent  des  étendues  de  pays  trè^- 
consîdérables.    L'Amazone  seule  parcourt   plus   de  600 
mjriamètre8(i3oo  lieues),  et  elle  reçoit  plusieurs  rivières 
^i  ont  3  on  4oo  myriamètres  de  longueur  (  6  ou  700 
lieues).  Tous  ces  grands  fleuves  se  rendent  à  la  mer  :  aucun 
d'eux  n'a  des  bords  très-élevés  -j  ils  nous  Indiquent  donc  , 
par  la  lenteur  ou  la  rapidité  de  leur  cours ,  la  pen^.e  de$ 
pays  qu'ils  traversent,  c'est-à-dire,  la  difiercnce  de  leur 
courbure  avec  la  ^courbure  des  mers. 
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Or  il  est  facile  de  Têir  que  cette  pente  est  en  générât 
peu  considérable;  car  tous  ces  fleuves  sont  navigables ,  et 
leur  mouvement  devient  très-lent  lorsqu'ils  .approchent  dd 
leur  embouchure.  La  nature  nous  oflVe  même  à  cet  égard 
un  moyen  de  nivellement  très-sûr  dans  les  effets  d'un  de 
ses  plus  grands  phénotiènes.  Deux  fois  par  jour  l'océan 
s'élève  et  s'abaisse  de  plusieurs  mètres  par  un  mouvement 
d'oscillation  régulier  que  l'on  nomme  flux  et  reflux  ;  les 
eaux  des  mers  ainsi  élevées  ;  se  précipitent  dans  l'intérieur 
des  fleuves  ;  et  remontent  jusqu'à  des  distances  considè-* 
râbles  de  leur  embouchure.  Dans  l'Amazone,  parexemple, 
elles  s'avancent  jusqu'à  plus  de  100  myriamètres  (200 
lieues  ).  11  est  donc  démontré  par  le  fait  q^ue  la  pente  des 
fleuves  diffère  peu  de  la  courbure  de  l'océan  :  d'où  il  ré- 
sulte encore  que  la  convexité  des  continens  est  à  fort  peu 
près  la  méàGie  que  celle  des  mers. 

On  voit  maintenant  que  la  recherche  de  la  figure  d6 
la  terre  n'est  pas  aussi  impraticable  qu'elle  le  paraît  a  a 
premier  coup -d'oeil;  les  petites  inégalités  de  la  surface 
terrestre  n'^influent  point  sur  sa  forme  générale.  Aussi  les 
perd-on  bientôt  de  vue  lorsqu'on  s'élève  en  aérostat.  L'ho- 
rizon parait  alors  terminé  par  un  cercle  parfait  y  et  les 
montagnes  éloignées  qui  s'y  trouvent  comprises  ;  n'y  font 
pas  même  de  dentelures  sensibles. 

20.  La  terre  étant  arrondie  dans  tous  les  sens ,  l'hypo- 
thèse la  plus  simple  que  l'on  puisse  faire  sur  sa  forme  c'est 
delà  supposer  sphérique.  CiClte  hypothèse  peut  même  être 
regardée  comme  un  premier  pas  vers  la  vérité  ,  car  toutes 
lès  surfaces  arrondies  approchent  plus  ou  moins  de  la 
s)phéricité.  En  raisonnant  dans  cette  supposition  ,  nousvdr-* 
rons  si  les  conséquences  qui  en  dérivent  s'accordent  avec 

les  ol^sçrYàliPftS  i  9»  si  «lies  Içvu:  $pnt  contraires,  Alor» 
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81  la  terre  n^est  pas  tout-à-fait  sphérique  ^  nous  pourrons 
nous  en  apercevoir,  6t  Tétendue  de  nos  erreurs  nous  indi- 
quera en  même  ioms  les  modifications  que  notre  hypothèse 
nécesaiie. 

Cette  méthode  indirecte  qui  procède  par  des  essais  et 
des  corrections  sttcceâsives ,  est  cependant  très- rigoureuse* 
11  faut  j  faire  beaucoup  d'attention  ,  car  elle  est  d'un 
usage  continuel  dans  les  recherches  astronomiques.  Les 
phénomènes  célestes  sont  tellement  liés  les  uns  aux  autres , 
qu'on  n'aurait  jamais  pu  en  distinguer  séparément  les  lois  ^  si 
l'on  avait  TOijdu  atteindre  dès  les  premiers  essais,  la  plus 
sdrupuleuse  exactitude.  Pour  j  arriver  on  cherche  d'a- 
bord à  reconnaître  quelques-unes  de  ces  lois ,  et  seulement 
d'une  knanicre  approchée.  On  s'appuie  sur  ces  premiers  ré- 
sultats pour  considérer  de  plus  près  d'autres  faits  liés  aux 
précédeiis;  Lorsqu'oii  en  a  obtenu  ainsi  une  connaissance 
plas  précise,  on  retient  sur  lès  premières  notions,  auxquelles 
on  donne  une  nouvelle  ei.actitude,  et  c'est  sur  ce  principe 
général  des  approximations  successives  que  sont  fondées 
toutes  les  déterminations,  tous  les  calculs  de  l'astronomie* 

ai .  Pour  pbuvoir  suivre  cet]»  marche  dans  la  recherche 
de  la  figure  de  là  terre  ,   il  faut  avoir  des    caractères 
précis  par  le^uels   on  puisse  déterminer  sa  courbure  , 
Ict  vérifier  les  conséquences  de  la  première  hypothèàe, 
que  nous  avons  formée  en  la  supposant  sphérique. 

La  terre  étant  -  ct)nvexe  ,  les  perpendiculaires  menées 
anx  divers  points  de  sa  surface  ne  sont  pas  parallèles 
tùtre  elles  ;  elles  convergent  vers  son  intérieur  j  voyee 
figure  2.  Si  elles  se  croisaient  toutes  au  même  point  ^ 
la  terre  serait  sphérique  ;  généralement  ,1a  manière  dont 
elles  s'inclinent  les  unes  sur  les  autres  ,  indique  la  forme 
de  la  eonrbure  j  car  si   l'on   conçoit  une  ligne   droite 
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flexible  AB  >  fîg.  i  ,  à  laquelle  on  mëue  plusieurs^  pér^ 
pendiculaires  P'p' ,  P"p'' ,  aux  poiats  M' ,  M' ,  M"  ,  ianf 
que  celte  ligne  restera  droite ,  les  perpendiculaires  seronl- 
parallèles  entre  elles  y  mais  si  elle  tient  à  se  '  courber  , 
comme  dans  la  fig.  2  ^  les  perpendiculaires  se  rappro- 
obèrent  les  unes  des  autres  vers  l'intérieur  de  la  courbe  ; 
elles  s^écarteront  du  c6té  opposé ,  et  ce  changement  de 
direction  sera  d'autant  plus  marqué  que  la  courbure  sera 
plus  convexe.  La  direction  de  ces  perpendiculaires  esl 
donc  une  ohose  très-nécessaire  à  déterminer  relativement 
àla'Surûice  terrestre.  Elles  sont  indiquées  dans  chaque  lieu 
par  la  direction  que  prennent  les  corps  graves  abandonnés 
librement  àPaclion  de  U  pesanteur  )  car  c'est  un  fait  d'obser^ 
Yation  que  la  chute  des  corps  se  fait  toujours  perpendiculai- 
rement à  la  surface  des  eaux  tranquilles ,  qui  indique 
partout  la  ferme  de  la  surface  terrestre  ,  abstraction  fidtc 
Jie  ^s  •inégalités. 

22.  Cependant ,  comme  ce  résultat  est  la  base  de  tootet 
les  connaissances  que  l'on  a  acquises  sur  la  figure  de  la 
terre  et  les  mouvemens  célestes ,  il  importe  de  savoir  qu'om 
peut  en  démontrer  la  vérité  par  un  raisonnement  rigou- 
reux. L'expérience  prouve  que  les  molécules  de  l'eau 
sont  pesantes  comitie  tous  les  autres  corps.  Si  nous  sup- 
posons inconnue  la  direction  de  la  pesanteur  ,  il  n^en  esl 
pas  moins  sûr  que  cette  force  pousse  chacune  d'elles  dans  j 
une  certaine  direction.  Ainsi,  lorsqu^on  voit  qu'elles  sont  J 
en  équilibre ,  c'est  une  preuve  qu'elles  se  sont  disposées  de 
manière  à  ne  pouvoir  plus  céder  à  l'action  de  la  pesanteur  ;eB 
sorte  que  les  molécules  de  la  surface  ,  par  exemple  ^  soient 
•outenues  par  l'incompressibilité  des  molécules  de  l'inté^ 
rieur.  Pour  cela  il  est  de  toute  nécessité  que  la  direo-»  j 
^iou  de  la  pesanteur  soit  perpendiculaire  à  la  surfiaice 
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))éfienté  Ae  la  masse  d'eau ,  car  si  die  lui  était  oblique  1 
les  particules  d'eau  qui  s'jr  trouyent  glisseraient  sur  cett# 
sarface  >  sans  que  celles  de  l'intérieur  pussent  les  retenir  ^ 
et  l'équilibre  ne  subsisterait  pas.  La  direction  de  la  pe* 
santeur  est  donc  partout  perpendiculaire  à  la  surface  dee 
eaux  tranquilles ,  et  ce  résultat  est  tout-à-feit  indépen-» 
daal  des  bypotbëses  que  l'on  peut  faire  sur  la  figure  de 
la  terre.  SeulemeAt  si  elle  est  spbérique  >  toutes  les  di-^ 
rections  tle  la  pesanteur  concourent  à  son  centre  >  et 
iDdiqnent  la  direction  de  ses  rayons. 

s3.  Pour  reconnaître  celte  direction  par  expél'ience  ^ 
on  suspend  un  corps  grave  à  l'extrémité  inCërienre  d^un  fil 
do&t  l'autre  bout  est  fixe^  Ce  fil  se  dirige  suivant  une  ligne 
perpendiculaire   à  la  surCace  terrestre.    Cet  appareil  se 
nommeun  fil-à-plomb ,-  la  perpendiculaire  ainsi  déterminée 
se  nomme  xaie  verticale  \  le  point  du  ciel  qui  répond  directe- 
ment au-dessus  d'elle  -,  s'appelle  le  zénith  ;  le  point  opposé  ^' 
situé  de  l'autre  côté  de  la  terre ,  s'appelle  le  nadir.    Ces* 
mots  sont  arabes  ;  ils  désignent  les  deux  points  opposés  du 
ciel  que  la  verticale  rencontrerait  par  son  prolongement»' 
34.  Puisque  toutes  les  verticales  convergent  vers  l'in-* 
térieur  de  la  terre  ,  leurs  directions  sont  différentes ,  maîê 
cette  différence  n'est  pas  apréciable  dans  des  lieux  peu* 
éloignés  les  uns  des  antres  y  et  les  directions  du  fil- à- plomb  * 
7  sont    sensiblement   parallèles.  Gela  nous  parait  ainsi 
parce  ^qu'elles  ne  font  entre  elles  qu'un  très-petit  angle  ^ 
la  cooTCxité  de  la  terre  ne  pouvant  pas  être  sensible  sur- 
tin  ^  petit  e^ace.  » 
Par  une  conséquence  de  cette  convexité  ^  'à  mesure  que 
l'on  s'élève  au-dessus  de  la  sur&oe  terrestre  ^  on  doit  en 
découvrir  une  plus  grande  partie^  et  les.  rayons  visuels ^ 
sienés  aux  extrémités  de  l'horison  j  doivent  s'indiner  dé 
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plus  en  plus  sur  la  verticale.  C'est  ce  que  l'expérîeficé 
confirme  ,  voyez  fîg.  3.  Or  y  si  Ton  s'élève  en  aérostat, 
ou  sur  une  haute  montagne ,  d'oci  Ton  puisse  découvriif 
la  surface  de  la  mer ,  et  si  Ton  mesure  l'inclinaison 
des  rayons  visuels  menés  aux  extrémités  de  llidrizon  ^ 
on  trouve  qu'elle  est  la  même  de  tous  les  cotés.  Tous  les 
points  de  l'hoiHzon  paraissent  donc  également  abaissés  au-'- 
tour  de  l'observateur  ;  ce  qui  confirme  la  supposition  fkite 
précédemment^  que  la  forme  delà  terre  est  sensiblement 
sphérique. 

C'est  line  propriété  bien  connue  de  la  sphère  y  que  les 
lignes  qui  la  touchent  sont  perpendiculaires  k  rextré->> 
mité  de  ses  rayons.  Soit  C ,  le  centre  de  la  terre  ;  G  R , 
flou  rayon  ;  G ,  le  sommet  d'une  montagne ,  et  O  H  ,  le 
rayon  visuel  mené  du  point  O  aux  extrémités  de  l'home 
son  ;  la  ligne  O  H  est  perpendiculaire  sur  le  rayon  G  H 
>^t  l'angle  CH  O  est  de  loo^.  Si  de  plus  on  mesure  l'angle 
fi  OR  que  forme  le  rayon  visuel  avec  la  verticale,  on 
connaîtra  deux  angles  du  triangle  COH.  U  sera  alors 
fîicile  de  calculer  le  troisième  angle  C  ,  car  la  somme 
des  trois  pris  ensemble  doit  faire  deux  angles  droits  ou  200®. 

En  s'élevant  sur  les  plus  hautes  montagnes  connues^ 
telles  que  le  Chimboraço  et  le  Pitcfiincha ,  qui  ont  plus 
de  6000  mètres  de  hauteur  (  3ooo  toises )  ,  l'angle  HOR 
est,  encore  presque  égal  à  un  angle  droit  ,  et  la  diffé^ 
rence  ne  va  jamais  à  2°.  L'angle  au  centre  C  est  donc 
aussi  au-dessous  de  29 ,  et  comme  il  y  a  4oo^  dans  xine 
circonférence  entière, l'arc  R  H  n'jest  pas  la  deux* centième 
partie  du  contour  de  la  terre.  La  hauteur  de  ces  moh- 
tagnesy'les  plus  élevées  du  globe,  est  ^onc  encore  bien 
petite  par  rapport  aux  rayons"  terrestres ,  puîsqn'en  s'y 
âevant  on  ne  déconvre  qu'une  étendue  aussi  Utbixtée. 
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Ces  résultats  ne  doivent  pas  être  regardés  eomme  rigon* 
reusement  exacts ,  mais  seulement  comme  approchant  de 
la  yérité.  En  effet ,  ils  ne  sont  pas  exempts  de  quelque 
incertitude.  L'abaissement  du  rayon  visuel  est  toujours 
peu  considérable  ;  une  «petite  erreur  sur  sa  mesure  en- 
produit  une  égale  sur  l'angle  formé  par  les  deux  Terti- 
cales.  De  plus  ,  Tinterpositionr  de  l'air-,  comme  noua 
le  prouverons  par  la  suite ,  fait  voir*  les  ohpets  éloignés 
un  peu  plus  hauts  qu^ils  ne  sont  réellement.  Mais  cei 
causes  secondaires  ne  peuvent  que  modifier  les  premiers 
résultats  et  non  les  dénaturer  entièrement.  On'pc^it  donc/ 
en  toute  assurance,  adopter  ces  mêmes  résultats  comme 
à  peu  près  exacts ,  et  comme  un  acheminement  à  dcsr 
valeurs  plus  précises. 

225.  L'abaissement  des  objets  éloignés  étant  différent 
selon  les  hauteurs  où  l'on  est  placé ,  l'étendue  de  l'ho^ 
rizon  yarie  avec  ces  hauteurs  ;  elle  se  réduirait  même  à 
un  point  mathématique,  si  l'on  pouvait  se  figurer  un 
observateur  dont  l'œil  .Tut  placé  à  la  surface  même  de 
la  mer.  Pour  conserver  l'exactitude  des  expressions 
parmi  ces  irrégularités,  on  est  convenu  en  astronomie 
d'appeler  horizon  un  plan  mené  par  l'œil  de  l'observa* 
leur  ,  perpendiculairement  à  la  verticale.  Ce  plan  est 
supposé  indéfini  et  prolongé  dans  tous  les  sens.  Dans 
la  fîg.  3,  H' oh'  représente  l'horizon,  et Tangle  H'oH 
inclinaison  du  rayon  visuel  au-dessous  de  ce  plan  ,  s'ap^ 
pelle  la  dépression  apparente. 

Lorsqu'on  change  de  lieu  sur  la  terre  ,  le  sommet  de 
la  verticale  répond  successivement  à  divers  points  du 
ciel ,  et  Ton  voit  au  zénith  des  étoiles  différentes.  Le 
plan  de  l'horizon  qui  est  toujours  perpendiculaire  à  1^ 
yerlicsde;  prend  donc  aussi  dans  l'espace  toutes  les  dî;- 
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rectîons  possibles.  C'est  une  conséquence   nécessaire  ^e 

la  rondeur  de  la  terre. 

Des  observations  précises  et  multipliées  ont  prouré 
que  la  «urface  terrestre  n'est  pas  tout  -h-  fait  sphériqne. 
Je  ferai  bientôt  connaître  les  moyens  que  l'on  a  em- 
ployés pour  constater  ce  fait ,  en  mesurant  exactement  la 
courbure  de  la  terre  ,  d'après  les  diverses  inclinaisons  de 
8es.yerticale%Mais  la  dififérence  dé  cette  courbure àeelle de 
la  spbère,  est  si  petite ,  qu'elle  peut  être  négligée  dans  le 
plus  grand  nombre  de  cas  ;  et  c'est  à  cause  de  cette  extrême 
neUtç^equ'cfUe  écbappe  au3L  premières  observations» 
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C  H  APITREIV. 
De  Vatmo^plière. 

d6.  J^A  terre  est  par  tout  «ouyerte  d'un  fluî<)e  rare  et 
transparent^  que  Ton  nomme  Vair ,  et  dont  la  totalité 
forme  autour  d'elle  une  enveloppe  que  l'on  appelle  l'a/- 
wnosphère.  L'air  est  beaucoup  plus  léger  que  la  plupart 
des  antres  corps ,  mais  cependant  il  n'est  pas  dépourm 
de  pesanteur.  Un  ballon  que  l'on  a  gonflé  en  y  soufûant 
beaucoup  d'air ,  pèse  plus  que  lorsqu'il  est  désenflé. 

L'air  est  compressible ,  c'est-à-dire  qu'en  pressant  une 
masse  d'air  y  on  peut  lui  faire  occuper  des  espaces  suc* 
cessivement  moindres.  11  çst  élastique  ,  c'est-à-dire  qu'il 
tend  à  reprendre  son  volume  primitif^  lorsqu'il  a  été 
comprimé. 

On  peut  en  donner  pour  exemple  une  vessie  à  demî- 
^onflée  que  l'on  presse  entre  les  mains  \  un  ballon  gonflé 
qui  bondit  sur  la  terre. 

27.  La  constitution  de  Tatmosphère  étant  un  résultat 
nécessaire  de  ces  propriétés  pbysiques  y  il  est  aise  de  la 
prévoir.  Puisque  Pair  est  posant^,  les  couches  inférieures 
de  l'atmosphère  sont  pins  comprimées  .que  les  supérieures 
dont  elles  supportent  le  poids  ;  mais  -en  vertu  de  leur 
élasticité^  elles  doivent  i^ister  à  cette  pression^  et  faire 
effort  pour  s'étendre  ;  par  conséquent  y  si  l'on  prenait 
un  certain  volume  d'air  à  la  sur&ce  de  la  terre  ,  et  qu'on 
le  portât  plus  haut  dans  l'atmosphère  ,  il  devrait  s'y  di-* 
later  ,  c'est-à-dire  y  former  un  volume  plus  considé- 
icable.  L'expérience  en  a  été  faite.  On  a  pris  une  yessio 
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à  demi-pleiae  d'air  ^  à  la  surface  de  la  terre  ;  on  Fa  fer-* 
mée  avec  soin^  et  on  l'a  portée  sur  le  sommet  d'une  haute 
montagne  (  le  Puy-de-Dôme  )  ;  à  mesure  que  l'on  s'élçr 
Tait^  la  yessie  se  goqflait  par,  la  dilatation  de  l'air.  A|i 
haut  de  la  montagne ,  elle  parut  toute  pleine.  En  des- 
cendant ,  elle  se  désenfla  peu  à  pevi ,  et  rapportée  au 
lieu  du  'départ  ^  elle  se  trouva  flasque  comme  auparavant. 
Cette  expérience  a  été  répétée  depuis ,  un  grand  nombre 
de  fois. 

!28.  Tput  1q  monde  sait   que  si  l'on  plonge  dans  un 
liquide   un   tube  ouvert  par  les  deux,  bouts ,  quand  ou 
laspire  l'air  par  l'extrémité  supérieure  du  tubs  y  le  liquidai 
monte  au-dessus  du  niveau.  C'est  un  effet  de  la  pressioti 
de  l'air.    Avant  l'expérience  ^  tous  les  points  de  la  sur-: 
face  du  liquide    étaient  également  pressés  par  les  cop 
lonnes  d'air  sit^lées  au-dessus  d^eux.  Quand  on  aspire  r«tr. 
îilu  tube  j  les.  molécules  du  liquide  qui  se  trouvent  dans  son 
intérieur  ,  sont  déchargées  en  partie  du  poids  qu^elles  8up<» 
portaient ,  et  tous  Icis  points  de  la  surface  ne  se  trouvant 
plus  pressés  également  y  le  liquide  doit  s'élever  du  côté 
où  la  pression  est  moindre.  Cette  ascension  doit  se  çonr 
iinuer  jusqu'à  ce  que  le  poids  de  la  colonne  du  liquide 
^levée  dans  le  tube ,  jointe  à  l'élasticité  de  l'air  qui  y  étaii 
resté ,  forme  une  pression  égale  à  celle  de  Tair  extérieur^ 
«lors  tous   le$   points  situés   à    la  surface  du  liquide  >, 
"étant  pressés  également  y  il  n'y  a  pas  de  raison  pour  qu'ils 
$e  mettent  en  mouvement  d'un  côté  ou  d'un  antre  ,  et 
par  conséquent  l'équilibre  doit  subsister,    '  :  .     « 

On  voit  donc  que  s'il  éuît  possible  d'ôter  tout  l'air, 
contenu  dans  l'intérieur  du  tube ,  Ib  liquide  s'y  élèverait 
iu^qu'à  ce  que  son  poids  seul  fit  équilibre  à  la  pressiok 
ile   ralmpsphèrs.  Ainsi   ,   en  pesant  la  cèlpnné  dcilik 
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quide  ^  on  aurait  la  mesure  e3(.acte  de  cette  prisûon. 
On  parvient  à  ce  but  d^une  maDiore  fort  simple.  On 
prend  un  tube  de  verre  fermé  par  un  des  bouts  ;  ou  le 
remplit  de  liquide  ,  cl  après  avoir  fermé  très-exactemen( 
avec  le  doigt  son  orifice  ouvert ,  on  le  reuverse  ;  on  le 
plonge  par  cette  extrémité  dans  un  vase  découvert  çt  rem- 
pli de  la  même  liqueur  :  alors  ,  si  le  tube  est  assez  grand , 
le  liquide  s'abaisse  de  lui-même  dans  soa  intérieur,  ju^ 
qu'a  faire  équilibre  k  la  pression  de  l'almosplière, 

Il  est  clair  que  plus  le  liquide  sera  pesant ,  plus  la 
colonne  comprise  dans  Tinlérieur  du  tube  sera  courte* 
Pour  éviter  les  longs  tubes  ,  on  emploie  ordinairement 
le  mercure ,  qui  est  le  plus  pesant  de  tous  les  liquides, 
connus.  On  voit  l'appareil  de  cette  expérience  dans  la 
figure  4.  Cet  appareil  ,  par  le  grand  nombre  de  ses 
applications ,  est  devenu  d'un  trës-grand  usage  ,  et  on  lui 
^  donné  le  nom  de  baromèlre  ,  qui  signifie  mesure  de  la 
pesanteur.  On  peut  voir  dans  le  Traité  de  Physique ,  Ic^ 
précautions  qu'il  faut  prendre  pour  le  bien  purger  d'air  , 
et  mesurer  exactement  la  b auteur  de  la  colonne  de  merr 
cure  élevée  au-dessus  du  niveau. 

29^   Celte  hauteur  ne  reste  pas  toujours  là  même  dans 
le  même  lieu  ;  elle  éprouve  des  élévations  et  des  abaisse- 
mens  ^ui  paraissent  tenir  aux  modifications  dé  l'atmos- 
phère f  lAais  dont  la  cause  est  encore  inconnue.  L'életi* 
due  de  ces*  yariations  n'est  pat  paHout  la  même.  Elles 
sont  presqfue  nulles  sur  les  hautes  montagnes  ,   et  dans 
les  pays  oi  l'état  de  l'air  n'éprouve  que  de  légers  chan* 
geméns.  En  général,  elles  ne  sont  jamais  très- considé- 
rables. La  hauteur  moyenne  du  mercure  dans  le  baror 
mëtre,  «ti  iriveau  des  mers  ;  est  partout ,  à  fort  peu  près  , 
^  mèind. '.Gdpend^nt  OB*y -a  fcsconi^n  de  légères  dî(Fér 
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rences ,  qui  tiennent  peut-être  à  rimperfeclîon  Aes  îns- 
trumens.   Cette  hauteur   au   niveau  de   l'océan  est   de 

0,7629  (  28  pouces  2  ,2  )  la  température  étant  à  12*^,8 
du  lliermomètre  centigrade.  A  Paris  ,  au  niveau  de    la 

Seine,  elle  est  de  0^76,  (28  p.  0,7)  et  varie  entre  0,73 
et  0,78. 

Le  mercure  doit  s'abaisser  dans  le  baromètre  à  mesure 
que  l'on  s'élève ,  puisque  •  la  surface  de  ce  liquide  exposée 
à  la  pression  de  l'atmosphère,  se  trouve  déchargée  du  poids 
de  l'air  inférieur.  Pour  calculer  ces  abaissemens,  il  faut  con- 
naître le  poids  d'un  volume  donné  d'air  au  niveau  des  mers. 
Or^  à  la  température  de  la  glace  fondante  ,  et  lorsque 
la  hauteiir  du  mercure  dans  le  baromètre  est  de  76  cen- 
timètres,  le  poids  de  l'air  est  à  celui  du  mercure  dans  le 
rapport  de  1  àio5io,5  ;  c'est-à-dire  que  io5io,5  ccnti- 
inètres  cubes  d'air,  pèsent  autant  que  1  centimètre  cube 
de  mercure.  Ainsi ,  dans  ces  circonstances ,  en  s'élevant 
de  io5io,5  centimètres,  au-dessus  du  niveau  de  Ta  mer, 
le  mercure  baissera  de  i  centimètre.  Si  l'atmosphère 
avait  dans  toute  sa  hauteur  la  même  densité  qu'au  ni- 
veau des  mers ,  il  serait  aisé  d'après  cela  de  calculer 
8on  épaisseur   totale  ;  car   si  un  centimètre  de   mercure 

an 

répond  à  io5,io5  de  hauteur,  soixante  et  seize  centimètres 

m 

donneront  76.io5,io5 ,  ou  7988  mètres.  Mais  la  coropres- 
sîbilité  de  l'air  rend  ce  résultat,  très  -  diffiér.ent .  de  la 
Térité  y  et  la  densité  des  couches  inférieui^es  de  Tatmos^- 
.phère  doit  surpasser  de  beaucoup  celle  des  coijiçb^  supé- 
rieures. Cela  devient  sensible  sur  les  hautes  montagnes,  et 
lorsqu'on  s'élève  en  aérostat  à  de  grandes  hauteurs.  L'air  de- 
vient si  rare  que  l'on  a  beaucoup  de  peine  à  respirer.  Aussi  > 
pour  faire  baisser  le  mineure  d'un  centimètre^  il  ne  ]su£^ 
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fit  plus  alors  âe  io5  mètres  d'élévation;  il  faut  une  dif* 
férence  de  hauteur  bien  plus  considérable.  On  démontre 
par  le  calcul  qu'en  supposant  la  température  de  l'air  par- 
tout la  méme^  les  hauteurs  du  mercure,  dans  le  baromètre, 
diminuent  en  progression  géométrique  ,  lorsque  les  élé-* 
rations  au-dessus  du  niveau  des  mers  croissent  en  pro-' 
gression  arithmétique.  Ce  résultat  est  modifié  par  le  froid 
qui  règne  dans  les  hautes  régions  de  l'air  ,  et  qui  aug<* 
mente  leur  densité  ;  car  l'air  se  resserre  par  le  froid  y  et 
âe  dilate  par  la  chaleur.  Mais  en  faisant  à  la  règle  gé-> 
nérale  ^  les  modifications  nécessitées  par  les  circonstances  , 
on  est  parvenu  à  juger  de  la  hauteur  d'un  lieu  au-dessus 
du  niveau  de  la  mer  ^  par  la'  seule  observation  du  baao* 
mètre  ,  résultat  très -utile   à  la  géographie,    (a) 

5o.  L'air  ,  malgré  sa  transparence  y  intercepte  sensi- 
blement la  lumière ,  et  la  réfléchit  comme  tous  les  autres 
corps.  Mais  les  particules  qui  le  composent  étant  extré** 
mement  petites  et  très-écartées  les  unes  des  autres ,  on 
ne  peut  les  apercevoir  que  lorsqu'elles  sont  réunies  en 
grande  masse.  Alors  la  multitude  des  rayons  lumineux 
qu'elles  nous  envoient  ,  produit  sur  nos  yeux  une  im« 
pression  sensible  ^  et  nous  voyons  que  leur  couleur  est 
bleue.  En  effet ,  Pair  donne  une  teinte  bleuâtre  aux  objets 
entre  lesquels  il  s'interpose.  Cette  teinte  colore  très-scn« 
siblement  les  montagnes  éloignées  ^  et  elle  est  d'autant 
plus  forte  qu'elles  sont  plus  distantes  de  nous.  Aussi  pour 
peindre  les  objets  éloignés^  faut-il  diminuer  leur  éclat, 
on  y  suivant  l'expression*  reçue  ,  les  éteindre  ,  et  affaiblir 
leurs  couleurs  propres  par  une  teinte  générale  de  bleu 


(^}  Yoyesla  no|ç  là  la  fin  da  livre, 
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plus  OU  moins  foncé.  C'est  encore  la  couleur  propre  Ae 
l'air,  qui  forme  l'azur  céleste,  celle  voùle  Lieue  qui  pa-« 
rail  nous  environner  de  toutes  parts  ,  que  le  Tulgaii*^ 
appelle  le  ciel  et  à  laquelle  tous  les  astres  paraissent  jatla-*f 
çhés.  A  mesure  que  Ton  s'élève  dans  l'atmosphère,  cette- 
couleur  bleue  diminue  avec  la  densité  de  l'air  qui  l«r 
Téiléchit ,  et  sur  le  sommet  des  hautes  montagnes ,  ou 
dans  un  aé4?ostat ,  le  ciel  paraît  presque  noir. 

(3 1)  L'air  n'est  pas  lumineux  par  lui-même,  cai*  il  ne 
nous  éclaire  point  pendant  l'obscurité.  La  lumière  qu'il 
nous  envoie  lui  vient  du  soleil  et  des  astres.  Sa.  couleur 
proiive  qu'il  réfléchit  les  rayons  bleus  en  plus  grand» 
qi^ntité  que  les  autres  ;  car  on  sait  par  expérience  que 
la  lumière  est  composée  de  rayons  di^renf ,  qui  proti 
daisent  sur  nos  yeux  la  sensation  de  diverses .  couleurs  ; 
et  ce  que  l'on  nomme  la  couleur  d'un  corps,  n'est' que  celle 
des  rayons  qu'il  nous  réfléchît. 

L'air  .est  donc  autour  de  la  terre  oomme  une  sorte  de 
iroile  brillant ,  qui  multiplie  et  propage  la  lumière  da 
«oleil  par  une  infinité  de  répercussions,  C^est  par  Idi  que 
nous  avons  le  jour  loi'sque  le  soleil  ne  parait  pas  én^ 
core  sur  l'horizon.  Après  le  lever  de  cet  astre  ,  il  n^y  a  paa 
de  lieu  si  retiré  ,  pourvu  que  l'air  puisse  s^y  introduire^ 
qui  n'en  reçoive  de  la  lumière ,  quoique  les  rayons  du  soleil 
Vy  arrivent  pas  directement.  Si  l'atmosplière  n'existait  pas  j: 
chaque  point  de  la  surface  terrestre  ne  recevrait  de  lumière 
que  celle  qui  lui  viendrait  directement  du  Soleil.  Quand  on 
cesserait  de  regarder  cet  astre ,  ou  les  objets  éclairés  par  sea 
^ayons,on8e  trouverait  aussitôt  dans  les'ténèbres.Lesrayoïlà 
solaires  réfléchis  par  la  teri'C ,  iraient  se  perdre  dans  l'rs-s- 
pâice  ,  et  l'on  éprouverait  toujours  un  froid  excessif.  Le 
soleil^  quoique  près  de  rfaorizo.q  jibi^i^ei^U  .4«  t^t^^j^a 
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tomlère  ,  et  immédiatement  après  son  ciôuclicr ,  nous  se^ 
rions  plongés  dans  une  obscurité  absolue.  Le  matin  y  lors- 
que cet  astre  reparaîtrait  sur  l'horizon  ,  le  jour  succéderait 
à  la  nuit  avec  la  même  rapidité. 

On  peut  juger  de  ces  conséquences ,  par  ce  que  Port 
éprouve  déjà  sur  les  hautes  montagnes ,  où  l'air  est  d'une 
rareté  extrême.  Il  y  règne  un  froid  insupportable  ;  à  peiné 
y  reçoît^-on  d'<')utre  lumière  que  celle  qui  vient  directement 
du  soleil  et  des  astres  ;  la  clarté  que  l'air  peut  réllécliir  à 
ces  hauteurs  est  si  faible  ,  que  lorsqu'on  est  placé  à  l'ombre , 
on  voit  lés  étoiles  en  plein  jour. 

32.  Au  contraire  ,  par  l'eHet  de  l'atmosphère  ,  le* 
irayons  dia  soleil  éclairent  tout  le  ciel^  et  se  répandent 
dans  tous  les  sens  par  des  réflexions  multipliées.  Le  soir  y 
lorsque  le  soleil  a  quitté  l'horizon ,  les  régions  élevées 
de  l'atmosphère  nous  renvoient  encore  sa  lumière  >  et 
par  suite  de  ce  phénomène  ,  que  l'on  nomme  crépuscule 
du  90ir  y  nous  ne  passons  que  peu  à  peu ,  et  par  une 
gradation  insensible  ,  du  jour  à  Tobscurité.  La  même 
ehose  a  lieu  le  matin  vers  l'orient ,  lorsque  le  soleil  est 
encore  sous  l'horizon.  Sa  lumière  réfléchie  et  répandue 
par  l'atmosphère  ,  forme  V aurore ,  ou  le  crépuscule  du 
matin. 

33.  La  dorée  de  ces  phénomènes  dépend  donc  de  la 
hauteur  de  l'atmosphère  ,  ou  pour  parler  plus  exacte-» 
Bfteat  y  de  celle  des  parties  de  l'air  dont  la  densité  est 
encore  asses  grande  pour  renvoyer  une  lumière  sensible/ 
Aussi  cette  durée  varie-f^lle  avec  l'état  de  l'air  ;  elle  est  en 
général  plus  grailde  lorsque  l'atmosphère  a  été  plus  dilatée 
par  la  chaleur.  C'est  pour  cela  que  le  crépuscule  du  soir 
est  plus  long  que  le  crépuscule  du  matin.  L'observation 
4e  ces  phé»OBièaes  a  dpnné  quelques  notions  sur  l'épais^ 
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seur  de  la  couche  d'air  qui  nous  euTironne  ,  et  il  en  rèsvlUf 
qu'elle  est  très-petite,  par  comparaison  avec  les  dimensions 
de  la  terre.  Je  ferai  connaître  plus  loin  les  calculs  sur  les^ 
quels  ce  résultat  est  fondé  ,  mais  nous  pouvons  dès  à 
présent  l'adopter  ;  car  la  diminution  progressive  de  la 
densité  de  l'air ,  et  l'abaissement  considérable  qu'éprouve 
déjà  le  baromètre  sur  les  montagnes  ,  conduisent  à  la 
même  conséquence. 

54.  Tout  le  monde  peut  remarquer  que'la  partie  da 
ciel  ^  qui  est  au-dessus  de  nos  têtes  ^  semble  plus  près 
que  celle  qui  avoisine  Tborizon.  On  observe  la  même 
chose  dans  tous  les  pays  :  c'est  une  suite  de  la  rondeur 
de  l'atmosphère.  La  couche  d'air  qui  la  forme ,  et  qui 
est  concentrique  à  la  terre  ^  est  coupée  par  notre  horizon 
en  deux  parties ,  l'une  supérieure  qui  est  visible ,  l'autre 
inférieure  qui  est  cachée.  Ces  segmens  sont  inégaux  | 
^arcâ  que  nous  sommes  placés  à  la  surface  de  la  terre« 
Celui  qui  est  an-dessus  de  nos  têtes ,  est  plus  étendu  dans 
le  sens  de  l'horizon  que  dans  le  sens  de  sa  hauteur.  feUe 
est  la  cause  réelle  de  l'apparence  qu'il  nous  présente* 
Voyez  fig.  5,  où  O  représente  l'observateur,  H.  h.l'ho<* 
rizon,  et  H  S  h  la  portion  visible  de  l'atmosphère. 

C'est  pour  cela  que  nos  yeux  supportent  aisément  ts 
Tue  du  soleil  à  son  lever  et  à  son  coucher^  au  lieu' que 
son  éclat  nous  éblouit ,  lorsqu'il  est  élevé  sur  l'horison* 
Pans  le  premier  cas,  la  lumière  qu'il  nous  envoie  tra« 
verse  une  plus  grande  épaisseur  d'air  ,  et  d'un  air  .plot' 
dense.  Une  plus  grande  partie  de  cette  lumière  est  dono 
interceptée  ,  et  c'est  ce  qui  aifaiblit  s6n  éclat.  Il  en  est 
de  même  de  tous  les  autres  astres.  Les  vapeurs  répan**^ 
dues  dans  l'air  près  de  la  surface  de  la  terre,  augmentent 
beaucoup  cet  effet  ^  car  on  voit  quelquefois  des  brouiU; 
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lards  assez  épais ,  pour  qu'on  ne  puisse  plus  distinguer 
un  objet  h  quelques  pas  de  distance.  Notre  position  sur 
la  surface  terrestre  ^  doit  donc  faire  juger  l'atmosphère 
plus  allongée  dans  le  sens  de  l'horizon  que  yers  le 
zénith. 

35.  Cette  cause  bien  réelle  est  fortifiée  par  une  autre 
qui  n'est  qu'apparente.  La  partie  de  l'atmosphère  qui  est 
au-dessus  de  nos  têtes ,  ne  nous  offre  aucun  objet  connu 
diaprés  lequel  nous  puissions  apprécier  sa  profondeur. 
Au  contraire,  dans  la  couche  d'air  qui  est  près  de  l'ho- 
rizon,  nous  voyons  des  maisons  ,  des.  forêts ,  des  monta-- 
gnes,  et  beaucoup  d'autres  objets  sur  l'existence  et  la 
grandeur  desquels  nous  ne  formons  aucun  doute.  Leur 
présence  nous  prouve  donc  une  succession  de  partiei 
et  un  éloignement  réel  y  que  nous  jugeons  immense* 
L'atmoq)hère  nous  paraît  s'étendre  horizontalement  au- 
delà  de  tous  ces  corps  ^  tandis  que  vers  le  zénith  ,  rien  ne 
nous  indique  sa  hauteur.  Cette  comparaison  nous  porte 
à  la  juger  à  la  fois  plus  allongée  et  plus  basse  qu'elle 
ne  l'est  réellement.  Nous  lui  supposons  une  courbure 
beaucoup  plus  aplatie  que  la  véritable ,  telle,  par  exemple^ 
^ue  W  S'  h^ 

Ainsi  un  navire  vu  isolé,  à  une  grande  distance  ,  semble 
plus  près  qu'il  ne  l'est  réellement ,  parce  que  la  surface  de  la 
mer  étant  uniforme,  n'oi&e  aucun  moyen  de  comparaison 
qui  puisse  indiquer  la  succession  de  ses  parties ,  etl'éloigne- 
ment  réel  des  objets.  Mais  si  plusieurs  navires  paraissent  à  la 
foissur  la  mer,  et  passent  entre  nous  et  celui  .que  nous  obser^ 
vons ,  nous  commençons  à  prendre  une  idée  plus  juste 
de  son  éloignement  ;  et  plus  les  objels  intermédiaires  se 
multiplient,  plus  notre  jugement  se  rapproche  de  la  ve- 
nté. Nous  n'avons  pas^  cette  ressource  pour  redresser  Fer* 
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rear'de  nos  sens,  lorsque  nous  eslîmoosy  d'après  eux  ,  là 
forme  de  Fatmosplière.  Les  moyens  dé  comparaison  noué 
manquent  clans  le  sens  yertical  j  c'est  ce  qui  nous  la  fait-jugèr 
trop  basse.  Au  contraire ,  nous  en  avons  ,  ou  nous  en  sup- 
posons trop  y  dans  le  sens  de  Thorizon.  Leur  nombre  et  leur 
grandeur  nous  trompent  d'une  autre  manière ,  en  nous  fat 
sant  supposer  autour  de  nous  une  étendue  immense  ;  doublé 
cause  qui  produit  une  double  erreut*. 

56.  De  -  là  résulte  encore  une  autre  sorte  d'illusion  ^ 
dont  il  est  impossible  de  se  défendre.  C'est  un  fait  très* 
aisé  à  remarquer  ^  que  le  soleil  et  la  lune  paraissent 
beaucoup  plus  grands  a  leur  leyer  et  à  leur  coucber  g 
que  lorsqu'ils  sont  ters  le  baut  du  ciel  ;  de  même  les 
groupes  d'étoiles  qui  nfoccupent  qu'une,  petite  place  lors^ 
qu'ils  sont  vus  à  une  médiocre  hauteur  y  paraissent  tres-^ 
grands  à  l'horizon  ;  mais  cette  augmentation  n'a  rien  ^ 
de  réel  :  c'est  une  erreur  de  nos  sens  et  de  notre  ima- 
gination. 

Lorsqu'un  observateur  placé^  au  point  O  fi  g.  6  ^  à  la  sùf-  v 
face  de  la  terre ,  regarde  la  lune  à  l'horizon  ^  l'angle  vi- 
suel L"  O  F'  est  un  peu  plus  petit  que  l'angle  L'  O  V  souff 
lequel  paraît  cet  astre  quand  il  est  près  du  zénith.  Cela  peut 
se  prouver  par  le  calcul  ^  comme  nous  le  verrons  iout-à- 
l'heure ,  Bt  c'est  aussi  ce  que  l'on  trouve  quand  on  mesure 
ces  angles  avec  des  instrumens.  Ainsi  en  jugeant  d'après  ces 
seules  données  ^  la  lune  devrait  paraître  au  moins  aussi 
grande  et  même  un  peu  plus  grande  au  zénith  qu'à  Fbortr 
Eon  ;  cependant  c'est  le  contraire  qui  arrive.  Cela  vient  de  ce 
qu'en  général,  nous  n'eslimonspas  la  grandeur  réelle  d'un 
objet  par  la  seule  considération  de  l'angle  visuel  sous  le- 
quel nous  l'apercevons  ;  il  nous  faut  encore  un  autre  élé- 
meut ,  qui  est  la  distance  de  l'objet ,  et  nous  estimons 

cette 
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cdte  distance  par  comparaison  avec  d'autres  corps.  Or 
il  n'y  en  a  aucun  entre  nous  et  la  lune ,  lorsqu'elle  est 
prés  da  zénith ,  ou  du  moins  il  n'y  a  que  l'atmosphère  ^ 
qui  est  peu  profonde  dans  ce  sens ,  et  dont  la  matière  est 
à  peine  visible.  Trompés  par  cette  absence  de  corps  inter<- 
médiaires^  nous  en  concluons  que  la  lune  est  fort  près  de 
nous.  Au  contraire ,  à  l'horizon ,  nous  la  supposons  fort 
éloignée ,  parce  qu'alors  les  vallées  et  les  montagnes  qui 
nons  en  s^arent ,  s'étendent  au  loin  devant  nos  yeux. 
De  -  là  vient  qu'en  voyant  toujours  cet  astre  sous  le  même 
angle,  nous  le  supposons  alternativement  très-petit  et  très- 
grand.  En  cela  nous  jugeons  selon  la  méthode  habituelle  , 
que  nous  avons  pratiquée  tant  de  fois  qu'elle  nous  est 
devenue  naturelle  et  involontaire  ;  mais  elle  n'est  pas 
applicaUe ,  dans  cette  circonstance  ,  parce  qu'elle  sup- 
pose que  l'on  connaît  la  distance  ,  qui  se  trouve  ici  mal 
appréciée. 

Ce  qiie  nous  venons  de  dire  explique  également  pour- 
quoi le  soleil  et  les  grouppes  d'étoiles  paraissent  beau* 
coup  plus  grands ,  à  l'horizon ,  que  lorsqu'ils  sont  plua 
élevés.  Le  soleil,  disent  les  poètes^  se  lève  cotante  un  géant. 
Ces  illusions  cessent  dès  que  l'on  n'apperçoit  plus 
d'objets  étrangers.  ÎPour  t;ela  il  suffit  de  regarder  la  lnn« 
a  travers  un  tube  qui  ne  laisse  voir  qu'elle  seule,  ou 
à  travers  un  petit  trou  percé  dans  une  carte  ;  elle  no 
paraîtra  pas  plus  grande  à  l'horizon  que  près  du  zé« 
nith.  Il  en  sera  de  même ,  si  on  la  regarde  à  travers  un 
verre  enfumé ,  parce  que  l'obscurité  de  la  teinte  ne  laisso 
voir  que  l'objet  lumineux  y  et  nous  cache  tout  le  reste. 
Il  faut  seulement  placer  l'œil  assez  près  du  verre  pour 
n'apercevoir  aucun  des  corps  environnans. 

37.   J'ai  exposé  ces   phénomènes   avec   quelque  dé- 


a 
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taîl ,  pour  montrer  qu^il  ne  faut  pas  trop  nous  fiier 
aux  témoignages  de  nos  sens ,  lorsque  les  circonstances 
lie  permettent  pas  de  vérifier  ces  témoignages  les  un» 
par  les  autres.  Ce  sont  des  instrumens  que  nous  avoiifr 
reçu  de  la  nature  pour  juger  de  ce  qui  est  hors  de  nous; 
chacun  d'eux  a  sou  genre  d^indication  et  de  preuve  y  mais 
aucun  ne  suffît  à  lui  seul  pour  établir  notre  jugement  d^une 
manière  solide  ,  de  même  qu'un  seul  doigt  ne  suffirait 
pas ,  pour  toucher  y  saisir ,  et  comparer  les  objets.  Non» 
devons  donc  ,  lorsque  leur  concours  nous  manque , 
rester  dans  une  défiance  extrême  ,  et  apprécier  soigneu* 
sèment  chacune  des  conclusions  auxquelles  nous  pou- 
vons parvenir.  Les  mouvemens  des  astres-^  qitie  notls  ne 
pouvons  suivre  qu'avec  le  sens  de  la  vu«  y  offrent  des 
exemples  multipliés  de  ces  illusions.  Par  cette  raison-, 
leur  étude  est  plus  capable  que  toute  autre  de  donner  à 
Tesprit  cette  sage  réserve  qui  convient  dan»  les  science» 
physiques. 

58.  Revenons  aux  phénomènes  que  l'atmosphère  nou» 
présente. 

C'est  dans  son  sein  que  se  forment  les  vents ,  les  nuages^ 
la  pluie  y  les  brouillards  y  la  neige  y  la  grêle  et  les  autres 
météores.  Les  vents  sont  produits  par  l'air  y  qui  se  dé- 
place avec  plus  ou  moins  de  rapidité.  Les  nuages  sont 
des  amas  de  vapeurs  humides  y  prêtes  à  se  résoudre  en 
eau.  Leur  élévation  au-dessus  de  la  surface  de  la  terre, 
est  peu  considérable^  et  beaucoup  de  montagnes  les  sur« 
passent  en  hauteur.  En  se  plaçant  sur  ces  montagnes^  ou  en 
s'élevant  dans  un  aérostat  y  on  se  trouve  quelquefois  plongé 
dans  ces  nuages.:  c'est  ainsi  qn^on  a  reconnu  qu'ils  sont 
formés  de  vapeurs.  Us  dépose]9it  aussi  ;  fréquemment^  de  la 
neige  et  des  frimats. 


PHYSIQUE.  55 

Ces  amas  de  Tapeurs  étant  éclairés  par  le  soleil ,  noua 
Iréfléchissent  sa  lumière.  Cet  astre  les  éclaire  encore  ^ 
lorsqu'il  est  déjà ,  pour  nous ,  sous  l'horizon.  Le  matin , 
fls  reçoivent  ses  rayons  ayant  que  nous  puissions  l'aper- 
eeroir  :  alors  nous  ne  sonmies  éclairés  que  par  la  faihle 
lumière  bleue  que  nous  réfléchit  l'atmosphère.  Yoilà 
pourquoi  les  nuages ,  jugés  par  comparaison  ,  nous  pa<« 
raissent  rouges  et  brillans. 


es 
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CHAPITRE    V. 

Des  réfractions  atmosphériques^ 

39.    Ljes  rayons  lumineux  qui  traversent  Tatmosphire/ 
et  qui   ne  sont  pas  absorbés  ou  réfléchis  par  elle  >  ne 
poursuivent  pas  leur  route  en  ligne  droile  ;  ils  sont  con- 
tinuellement  courbés  vers  la  len'e.  Pour  comprendre  Ift 
raison  de  ce  fait ,  il  faut   savoir   que  les  rayons  de  la 
lumière  changent  de  direction  ,  lorsqu'ils  passent  oblique- 
ment  d'un  milieu  dans  un  autre  ,  dont  la  densité  est  diffi£- 
rente  (a)  ;  par  exemple ,  lorsqu'ils  passent  de  l'air  dans  l'eau 
ou  du  verre  dans  l'air.  Cet  eifet ,  que  l'on  nomme  réfraction, 
est  sensible  dans  une  infinité  d^expériences.  C'est  ainsi  , 
par  exemple,  qu'un  bâton  paraît  brisé ^  quand  on  le  plonge 
obliquement  dans  l'eau ,  et  que  tous  les  objets  sçnddent 
changer  de  place  lorsqu'on  les  regarde  à  travers  un  prisme 
de  verre.  £n  observant  avec  soin  ces  phénomènes ,  on 
est  parvenu  à  en  reconnaître  la  loi.  Si   un  rayon  lumi- 
neux traverse  successivement  deux  milieux  de  densité  dif- 
férente 9  et  qu'au  point  où  il  passe  de  l'un  dans  Pautre , 
on  élève  une  perpendiculaire  à  leur  surface  commune  ,1 
le  rayon  ,  en  passaiit  dans  le  milieu  le  plus  dense  ^  s'appro- 
4:hera  de  la  perpendiculaire. 


(a)  La  densité  cfon  corps  d(^pend  de  la  quantité  de  molécule» 
xnatérielles  qu'il  contient  sous  un  volume  donne,  par  exemple,  dant 
chaque  centimètre  cube.  Généralement ,  c'est  le  rapport  delà  mtU9ê 
àu  corps  à  *on  volume.  Voyez  le  Traité  ds  physique. 


'  Vo.  L'atmospliëre  étant  composée  d-uae  infiaité  de 
iMaclies  dont  U  densité  augmente  en  approchant  de  la 
terre  >  les  rayons  lumineux  qui  la  traversent  sont  dans-  le 
même  cas  que  s'ik^passaîent  successivement  par  une  infi-» 
nité  de  milieux  difierens  ;  ils  doivent  donc  s'iniléchic 
vers  la  terre  à  mesure  qne  la  densité  augmente. 

Ce  phénomène  est  indiqué  dans  la  figure  fy  où  le  po« 
Ijgooie  R  R'  B.''  R'^'  représente  les  directions  successives  qu^ 
prend  .  un  même  rayon  lumineux  par  l'effet  des  réfrao-* 
lions  qu'il  éprouve  en  traversant  les  différentes  couches 
d'air  A  A'  A"  A'''. 

Mais  y  comme  la  densité  de  Pair  à  différentes  hauteurs 
ne  change  pas  brusquement ,  mais  par  des  degrés  inseiv 
aibles ,  le  rayon  lumineux  ne  décrit  pas  réellement  ua 
po]|ygone  en  traversant  l'almosphëre  ;  sa  route  est  une 
ligne  courbe  concave  vers  la  surface  terrestre  >  comme 
le  représente  la  figure  8 ,  ou ,  ce  qui  revient  au  même  ^ 
c'est  un  polygone  dont  le  nombre  des  côtés  est  infiniment 
multiplié. 

Liorsque  le  rayon  lumineux  arrive  en  O ,  à  la  surface 
de  la  terre ,  un  observateur  placé  dans  ce  poipt  le  reçoit 
suivant  la  dernière  direction  r  G  ;  et  comme  nous  sup- 
posons loueurs  les  objets  sur  le  prolongement  des  rayons 
lumineux  qu'ils  nous  envoient  ^  l'observateur  jugera  que 
l'objet  R  est  en  r.  S'il  mesure  l'angle  formé  par  le  rayon 
visuel  avec  l'horizon  O^H ,  il  le  trouvera  égal  à  r  G  H  ^ 
tandis  qu'il  est  réellement  égal  à  R  G  H.  La  différence 
r  G  R.  de  ces  deux  angles  se  nomme  la  réfraction  a«-» 
tronomique. 

L'effet  de  la  réfiraclion  astronomique  est  donc  de  faire 
croire  que  les  objets  sont  plus  élevés  au-dessus  de  rhori-» 
xon  qu'ils  ne  le  sont  réellement. 
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n  se  produit  un  effet  analogue  entre  deux  pointa  éloP 
^hés  de  la  surface  terrestre  :  quand  on  observe  ,  pftf 
exemple  ,  la  hauteur  «l'une  montagne  ;  Voyez  fîg.  i<m 
On  a  nommé  ce  phénomène  réfraction  terrestrp.,'^aA&  cetta 
dénomination  me  parait  Impropre  y  aussi  bien  que  cella 
de  réfraction  astronomique  ;  car  ces  effets  ne  sont  pro- 
duils  ni  par  la  terre  y  ni  par  les  astres  ;  ils  résultent  uni* 
qupment  de  la  puissance  réfi*active  de  l'air.  Il  me  semble 
donc  qu'on  devrait  les  comprendre  sons  la  dénomina-^* 
lion  générale  de  réfraction  atmosphérique -y  et  j'en  userai 
ainsi  dans  le  cours  de  cet  ouvrage. 

4i.  Par  l'effei  de  la  réfraction,  les  astres  doivent  de- 
venir visibles  avant  d'être  au-dessus  de  l'boriafon.  A  leur 
coucher,  nous  devons  les  voir  encore  lorsqu'ils  sont  déjà 
au-dessous.  Voyez  la  âg.  9  ,  où  G  R  est  le  rayon  lumô* 
lieux  ,  et  OH  lliorizon. 

r  Par  la  même  raison ,  on  peut  voir  la  lune  éclipsée 
dans  Vômhre  de  la  terre  ,  quoique  le  soleil  et  elle^  pa- 
raissent tous  deux  sur  l'horizon  ,  l'un  à  l'occident  y  l'autre 
à  l'orient^  IL  sulEt/  que  ces  deux  astres  soient  diamétra- 
lement opposés  l'un  à  l'autre,  et  que  l'un  d'eux  ,  le: soleil^ 
par  exemple  ,  se  trouve  très-peu  élevé  au-dessus  de  l'ho- 
rizon. Alors  la  lune ,  qui  lui  est  oppoisée,  se  trouve  très-pea 
abaissée  au-dessous  de  ce.  plan  ,  et  la  ré&action  y  en  l'éle- 
vant ^  parvient  à  la  faire  paraître  au-dessus.  Ce  phéno-i 
mène  a  été  observé  à  Paris  le  19  juillet  175Ô. 
'  4s.  L'expérience  a  fait  voir  que  les  rayons  lumineux 
n'épi^uvent  aucune  réfraction  lorsque  leur  direction  est 
perpendiculaire  aux  surfaces  des  milieux  qu'ils  traversent^ 
Ainsi  le  lieu  apparent  d'un  objet  ne  change  pas  lorsqu'on  le 
regarde  pei'pendiculairement  à  travers  un  verre  dont  le» 
deux  faces  opposées  sont  parallèles.  Il  n'en  est  pas  de  même 
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lonqu'oii  le  regazde  obliquement ,  sur  tout  si  le  verre  a 
^pelqiae  épaisseur.  La  rétraction  augmente  doBO  à  mesure 
^e  les  rajons  deTiennent  plus  obliques  ;  elle  est  nulle 
pour  les  rayons  perpendiculaires.  Par  suite  de  cette  loî^ 
la  réfraction  atmosphérique  est  très- forte  pour  les  astres 
situés  près  de  l'horizon  ;  elle  diminue  pour  un  mém^ 
astre  à  mesure  qu'il  s'élève;  enfin  ,  elle  devient  nulle ^ 
n  ciet  astre  passe  au  -  dessus  de  la  tête  de  l'observateur  ; 
parce  qu'alors  tes  rayons  lumineux  qui  arrivent  à  son 
ceil  ,  traversent  perpendiculairement  toutes  les  couches 
de  l'atmosphère ,  et  n'éprouvent  aucune  déviation. 

Par  une  conséquence  de  ces  lois ,  le  soleil  ,  à  l'ho-* 
rîjBon  f  paraît  ovale ,  et  aplati  dans  le  sens  de  sa  hauteur* 
Tous  les  points  de  son  disque  sont  alors  élevés  par  leffét 
de  la  réfraction  y  mais  ils  le  sont  inégalement  :  les  point* 
inférieurs  le  sont  plus  que  les  supérieurs  ,  parce  qnlla 
•ont  plus  près  de  l'horizon  où  la  réfraction  est  pins  forte* 
Le  disqne  du  soleil  doit  donc  sembler  aplati  dans  lo 
sens  de  sa  hauteur.  Sur  les  montagnes  et  sur  les;  hautes 
tours  situées  sur  le  bord  de  la.  iner  ,  cet  applatîsse* 
ment  parait  très  -  considérable  ;  il  Va  quelquefois  jv»^ 
qu'à  ^  du  diamètre  apparent  du  soteil.Le  disque  de  1^ 
lune  présente  les  mêmes  phénomènes. 

43.  La  densité  de  Taîr  varie  par  l'effet  de  la  chaleur  i 
par  la  présence  de  l'eau  et  des  vapeurs  qui  y  sont  sus* 
pendues  ^  les  réfractions  atmosphériques  doivent  donc 
varier  par  les  mêmes  causes  :  aussi  y  remarquer- t-on  de 
très  *  grandes  irrégulafités  :  par  exemple  ^  on  voit ^  des 
côtes  de  Gênes ,  les  montagnes  de  Corse  ^  à  certains  ins- 
tans  du  jour  ;  dans  d'autres  elles  paraissent  plongées  dans 
les  mers.  En  général ,  les  réfractions  sont  plus  fortes  eià 
hiver  qu'en  été,  la  nuit  que  le  jour. 
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La  dépression  des  objets  que  l'on  observe  d^uB 
élevé  f  varie  aussi  dans  les  mêmes  circonstaiices.  Observei  ^ 
du  haut  d'une  montagne ,  avant  le  lever  du  soleil ,  lo 
commet  d'un  édifice  situé  dans  une  vallée  *,  ce  sonunel 
p^aîtra  beaucoup  plus  bas  lorsque  le  soleil  sera  levé» 
parce  que  la  présence  de  cet  astre  aura  raréfiié  l'air  i» 
la  vallée  >  et  diminué  la  réfraction. 

Nous  verrons  bientôt  comment  oa  détermine  par  le  calcafy 
les  lois  exactes  de  ces  phénomènes.  Mon  objet>  pour  le  mo^ 
ment  y  a  été  d'exposer  les  faits  dans  toute  leur  simplicité* 

Il  faut  rapporter  à  des  causes  semblables  un  autre  phén<^ 
mène  trës-curieux^  qui  est  connu  des  marins  sous  le  nom.  de 
mirage  y  et  qu/e  l'armée  française  a  eu  plusieurs  fois  l'occa-^ 
sion  d'observer  dans  ^expédition  d'Egypte.  Le  terrain  de  la 
Basse  -  Egypte  est  une  vaste  plaine  parfaitement  horixon-* 
taie.  Son  uniformité  n'est  interrompue  que  par  quelques 
éminences  sur  lesquelles  sont  situés  les  viUage»^  qui ,  pav 
ce  moyen  9  se  trouvent  à  Fabri  de  Tinondation  duNiL  Le 
soir  et  le  matin  ,  l'aspect  du  pays  est  tel  que  le  com|>orta 
la  disposition  réelle  des  objets  et  leur  éloignement;  mai» 
lorsque  la  sur&u^e  du  sol  s'est  échauffée  par  la  présenca 
dii  soleil  9  leterrain  semble  terminé  à  une  certaine  distance» 
par  une  inondation  générale.  Les  villages  qui  se  trouvent 
^u-delà ,  paraissent  comme  des  îles  situées  avb  miHeu  d'ua 
grand  lac.  Sous  chaque  village  ,  on  voit  son  imago  ren--i 
ifersée ,  comme  elle  paraîtrait  effectivement  dans  Teau»  A, 
mesure  que  l'on  approche ,  les  limites  de  cette  inondatioiv 
apparente  s'éloignent ,  le  lac  imaginaire  qui  semblait  en-^ 
tourer  le  village  ^  se  retire  y  enfin ,  îl  disparait  entièrement^ 
et  l'illusion  se  reproduit  pour  un  autre  village  plus  éloigné^ 
Ainsi  ^  comme  le  remarque  Monge^  de  qui  j'emprunte 
cette  description ,  tout  cçncourt.  à  complett^r  une  iUosioA 
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^  est  quelquefois  cruelle ,  sur-tout  dans  le  désert  ^  parce 
qu'elle  présente  Tainement  rimage  de  l'eau  ,  dans  le 
tems  même  où  l'on  en  aurait  le  plus  grand  besoin.  Monge 
a  expliqué  ce  phénomène  d'après  les  lois  de  l'optique  ^  dant 
le  premier  volume  de  la  Décade  Egyptienne. 

Des  causes  analogues  à  celles  qui  produisent  les  ré-* 
fractions  atmosphériques  ,  occasionnent  la  scintillation  des 
étoiles  fi^es ,  etles  ondulations  de  la  lumière.  L'atmosphère 
étant  toujours  plus  ou  moins  agitée ,  les  diverses  molé- 
cules qui  la  composent  éprouvent  des  condensations  et 
des  dilatations  momentanées  qui  font  sans  cesse  varier  la  di- 
rection des  rayons  lumineux  ,  par  la  diversité  des  réfrac- 
tions qu'elles  occasionnent.  Ces  eHetssont  presque  toujours 
sensibles  dans  le  pays  que  nous  habitons  ,  parce  que 
l'air  y  est  rarement  serein.  Ils  le  sont  moins  dans  les 
pays  où.  le  ciel  est  plus  pur.  Par  cette  raison  ,  les  pla- 
nètes y  et  sur  -  tout  les  étoiles  fixes ,  dont  la  lumière  est 
très-faible  et  le  diamètre  apparent  fort  petit ,  nous  pa- 
raissent agitées  par  une  sorte  de  tremblement.  Lorsque 
Ton  observe  une  étoile  avec  une  lunette ,  dans  laquelle 
on  a  placé  un  fil  très-fin  ,  si  l'on  dirige  ce  fil  sur  l'étoile , 
elle  oscille  de  manière  à  paraître  successivement  des  deux 
côtés  du  fil.  Ces  agitations  se  succèdent  avec  tant  de  vi- 
vacité ,  que  Von  serait  tenté  de  croire  que  le  diamètre 
apparent  de  Fétoile  excède  réellement  l'épaisseur  du  fil. 
$Iais  ces  mouvemens  que  nos  j^vl^l  attribuent  aux  étoiles^ 
se  font  réellement  dans  notre  atmosphère.  Ils  sont  quelque- 
fois assez  sensibles  pour  qu'il  soit  impossible  d'observer. 
On  peut'eucore  voir  des  agitations  très  -  marquées  pro- 
duites par  la  même  cause ,  dans  les  ombres  des  tours  ,  et 
(lans  l'image  du  soleil  ^  projetée  sur  le  sol  par  une  ouvct* 
ture  faite  à  la  voûte  d'un  édifice  élevé. 
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CHAPITREVI. 

De  la  sphère  céleste  et  de  son  immensité. 

44.  JLiLEvoNs-Nous  maintenant  au-dessus  de  la  surfàctf  ' 
de  la  terre ,  et  voyons  ce  que  nous  devons  penser  de  la 
figure  du  ciel.  Nous  n'entendons  plus  par-là  cette  voûte  .  ' 
bleue  qui  nous  environne ,  et  que  nous  savons  n'être  que 
l'atmosphère.  I<e  ciel^  qui  s'étend  bien  au-delà  de  cette  pe- 
tite couche  d'air,  est  l'espace  indéfini  dans  lequel  les  astres 
sont  placés.  Or ,  dans  quelque  pays  que  se  transportent 
les  voyageurs,  ils  voyent  toujours  des  étoiles  au-dessus 
cle  leurs  têtes  ;  on  peut  même  ^  sans  changer  de  lieu ,  àè-* 
couvrir  successivement  toute  la  série  des  étoiles  dans  Fes* 
pace  de  quelques  mois  ;  car  elles  disparaissent  périodique-^ 
ment,  et  reviennent    tour  à  tour.  Le  système  général 
des     astres  est    donc  rentrant    sur    lui-même    comme 
un  cercle  ,    et  semble  environner^  la    terre    cîrcidaîre-^    . 
ment. 

Mais  cette  forme  circulaire  est-elle  bien,  réelle  ?  Won 
sans  doute  ,  et  ces  dilFcrens  corps  ne  sont  pas  à  la  même 
distance  de  la  lerre.  Lés  planètes ,  par  exemple ,  sont  plus, 
près  que  les  étoiles  fixes,  car  elles  passent  quelquefois  devant 
elles  et  les  cachent  à  notre  vue ,  au  lieu  qu'elles  né  sont 
jamais  cachées  par  les  fixes.  La  lune ,  à  son  tour ,  nous 
cache  quelquefois  les  planètes  et  le  soleil  ;  elle  est  donc 
plus  rapprochée  que  ces  astres.  Les  étoiles  elles-mêmes 
sont  sans  doute  placées  à  des  distances  différentes  les 
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Imes  Jes  autres ,  mais  ces  différences  qui  se  prouvent  à 
l'esprit  par  le  raisonnement ,  ne  sont  pas  sensib  es  à  nos 
sens.  ï9os  yeux  nous  indiquent,  à  lavérité,la  direclîondes 
i  rayons  lumineux  qu  *  les  astres  nous  envoient ,  mais  nous 
n'ayons  y  dans  les  espaces  célestes,  aucun  point  de  com^ 
paraîson  connu ,  qui  puisse  nous  servir  ù  estimer  leur  dis* 
tance  ;  c'est  pourquoi  nous  1^  supposons  tous  également 
éloignés. 

45.  Chaque  observateur  placé  sur  l.i  terre  se  croit  donc 
au  centre  d'une  sphère  infinie  sur  laquelle  il  projeté  (a) 
tous  les  asfre.s .  chacun  dans  la  direction  de  ses  rayons 
lumineux.  C'est  ce  que  Ton  nomme  la  sphère  céleste.  Leg 
rayons  venus  dfîsdiîférens  astres  se  croisent  dans  nos  yeux; 
en  formant  des  angles  qui  indiquent  Irur's  positions  res^ 
pectives  ,  et  comme  ces  angles  ont  leur  centre  dans  l'œil 
de  l'observulpur ,  il  pput  les  mesurer  avec  des  inslrumeiut 
faits  en  forme  d'arc  de  cercle  ,  et  divisés  en  degi'és ,  mi- 
nutes et  secondes  ;  ou  hî"n  encore  il  peut  prendre  pouf 
leur  mesure  l^s  arcs  coriespondans  de  la  sphère  céleslel 
L'angle  y  ainsi  formé  par  les  rayons  visuels  menés  à  deux 


(a)  Comme  le  moi  projeter  ^  pris  dans  le  sens  que  Yy  auache  ici  , 
reviendra  souvent  dans  le  cours  de  cet  ouvrage  ,  je  crois,  devoir 
fixer  sa  signification  pri'cise.  L'observateur  voit  les  astres  sur  la  direc- 
tion des  rayons  lumineux  qu'ils  lui  envoient.  C'est  à  cela  que  se 
réduit  la  sensation  qu'il  éprouve.  11  resterait  dans  un  doute  complet 
sur  la  distance  ,  s'il  se  bornait  à  cette  indication.  Mais  habituée  par 
l'expérience  à  ti*oaver  l^s  objets,  sur  le  prolongement  des  rayons  yisGels^ 
aux  points  où  ces  rayons  sont  arrêtés  parles  surfaces  des  corps  ,  nous 
supposons  involontairement  une  surface  sphérique  qui  arrête  nos  re* 
gards  ,  et  nous  y  fixons  tous  les  astres  sur  le  prolongement  de  leur» 
rayons  visuek.  Fixer  ainsi  un  objet  par  la  pensée  sur  la  Uàct  dtt 
fe«  rayons  yiiaeU  >  c'est  ce  que  j'appelle  projeter,. 
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astres  y  se  nomïne  leur  distance  angulaire  ou  Van^  Jér 
distante. 

Il  ne  faut  pas  se  représenter  la  sphère  céleste  comme 
quelque  chose  de  matériel ,  existant  réellement  dans  l'e»-> 
pace  y  ce  n'est  qu'une  conception  géométrique  ,  imaginée 
pouir  aider  l'esprit  et  fixer  le  raisonnement. 

46»  Chaque  observateur  étant  placé  au  centre  de  sa 
sphère ,  il  y  a  autant  de  ces  centres  et  de  ces  sphères 
qu'il  y  a  de  points  sur  la  surface  terrestre.  Ainsi  les  situa- 
tions  relatives  des  astres  doivent  paraître  différentes  aux 
diiférens  observateurs  y  à  raison  des  divers  points  de 
vue  sous  lesquels  ils  les  envisagent.  Gela  se  remarque 
en  effet  pour  quelques  astres  y  par  exemple ,  pour  le  ' 
soleil  y  la  lune  et  les  planètes^  quoique  la  différence 
soit  encore  extrêmement  petite  y  comme  nous,  le  ferrons 
par  la  suite  ;  mais  quant  aux  fixes ,  telle  est  la  petitesse 
de  la  terre  par  rapport  à  leur  éloignement ,  que  tous  les 
eentres  d'observations  situés  à  sa  surface ,  peuvent  être 
considérés  comme  n'en  faisant  qu'un  seul  ^  de  sort»  quê 
la  terre  entière  ,  comparativement  à  cette  distance ,  peut  être 
regardée  comme  un  point  autour  da  quel  le  ciel  parait  tourner  *. 

Ce  résultat  ne  peut  être  prouvé  avec  la  dernière  rigueur 
que  lorsqu^on  a  porté  au  plus  haut  degré  l'ensemble  des 
connaissances  astronomiques.  Car^  alors,  on  a  formé  des 
méthodes  d'une  exactitude  prodigieuse  ;  et  comme  elles 
sont  encore  insuffisantes  pour  saisir  les  petites  différences 
d'aspect  que  les  étoiles  présentent  aux  observateurs  di»* 
perses  sur  la  terre ,  on  est  forcé  d'en  conclure  qu'en  effet 
ces  différences  sont  extrêmement  petites  et  au-dessous  de 
toute  évaluation.  Cependant  il  est  nécessaire  de  recon- 
naître dès  à  présent  ce  fait  ,  au  moins  d'une  manière 
approchée  \  car  c'est  aux  étoiles ,  comme  ^k  autant  de  points 
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des ,  que  l'on  rapporte  la  position  des  autres  astres ,  et 
leur  éloiguement  facilite  beaucoup  celte  recherche ,  puis» 
qu'il  permet  de  considérer  toutes  les  observations  faites 
sur  la  terre  comme  si  elles  étaient  faites  du  même  poiut 
et  par  un  seul  observateur;  Il  faut  donc,  avant  tout^  ac- 
quérir quelques  notions  sur  uue  vérité  aussi  importante. 

4/.  Examinons  d'abord  notre  position  dans  Tespace. 
Tous  les  astres  semblent  tourner  circulairement  autour  de 
la  terre  ,  par  Teffet  du  mouvement  diurne.  Si  la  terre  n'est 
pas  exactement  au  centre  de  cette  rotation  y  les  distances 
angulaires  des  étoiles  doivent  paraître  plus  grandes  dans 
certains  pays  que  dans  d'autres ,  suivant  que  les  obser- 
vateurs sont  tournés  vers  la  partie  la  plus  yoisine 
du  ciel,  ou  vers  la  plus  éloignée.  Voyez  fig.  ii.[Or, 
dans  quelque  lieu  qu'on  se  transporte  sur  la  terre  ^  ces 
distances  sont  toujours  les  mêmes  lorsque  les  astres  so- 
trouvent  à  la  même  hauteur  ;  et  en  général  elles  n'éprou* 
vent  de  changemens  que  ceux  qui  sont  causés  par  les 
réfraciîons.  Il  parait  donc ,  par-là  y  que  le  centre  de  la 
terre  est  aussi  le  centre  de  la  rotation  diurne  ,  ou  du 
moins  qu'il  peut  être  considéré  comme  tel. 

48.  Cherchons  maintenant  à  établir  quelque  comparai- 
son entre  les  dimensions  de  la  terre  et  l'éloignement  des 
astres  y  et  ne  considérons  pas  d'abord  les  étoiles  y  mais  le 
soleil  y  que  nous  savons  être  plus  près  de  nous. 

Si  l'on  mesure  avec  un  instrument  le  diamètre  hori-* 
lontal  du  soleil  à  son  lever ,  et  qu'on  le  mesure  en- 
suite lorsqu'il  est  au  plus  haut  point  de  l'arc  qu'il  décrit , 
sa  n'y  trouve  aucune  différence  appréciable  y  et  l'on 
a  y  comme  nous  le  verrons  bientôt ,  des  moyens  très-  pré- 
cis pour  faire  ces  observations.  Cependant  y  le  soleil  par- 
raissaat  toomei:  autour  du  centre  de  la  terre  ,  par  V^S^Xi 
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du  moQvemeilt  diurne ,  Tobservateur  qui  le  voit  au  zénitli^ 
le  voit  plos  près  que  lorsqu'il  était  à  l'horizon  j  car  la  flë* 
che  G  Z  ,  fig.  1 2 ,  est  nécessairement  moindre  que  la  demi- 
corde  OH.  La  différence  est  presqu'égale  au  rayon  O  Cde 
la  terre  ;  car  si  par  le  centre  C  de  la  terre  et  de  la  spbère 
céleste^  on  mène  un  diamètre  ACB  parallèle  à  HOh^ 
le  petit  arc  A  H  sera  presque  une  ligne  droite  parallèle 
et  égale  à  OC  ;  par  conséquent  la  distance  O  H  sera  presque 
égale  au  rayon  C  A  ou  au  rayon  C  Z ,  et  la  différence  entre 
OH  et  O  Z  sera  presque  égale  à  O  C  (a).  Le  disque  du 
soleil  étant  yu  de  plus  près ,  devrait  donc  paraître  plus 
grand  au  zénith  qu'à  l'horizon  (b)   Si  cet  accroissement 

(a)  jNoidiuods  r  le  demi -diamètre  OC  de  la  terre,  R  le  rayon 
CH  ,  où  CZ  mené  de  son  centre  à  celui  du  soleil.    La  ligne  OH» 

cote'  da  triangle  rectangle  COH  aura  pour  longueur  yK*  — r»; 
la  flèche  O  Z  aura  pour  longueur  R — r  ;  et  la  différence  de  ces  deux 
lignes,  ou  l'excès  de  OH  sur  OZ  sera  exprimée  par 

|/R^^*  —  (R— r). 
si  Ton  suppose  ,  comme  cela  a  lien  dans  la  nature  ,  que  r 
soit  une  très-petite  fraction  par  rapport  à  R  ,  on  pourra  se  con- 
tenter  d'extraire  par  approximation  la  racine  carrée  indiquée  , 
en  se  servant  pour  cela  de  la  formule  du  binôme  de  Newton. 
JSt  en  se  bornant  aux  premières  puissances  de  r  ,  on  aura  pour  cette 
racine  R — jr^.  L'expression  ci-dessus ,  qui  représente  la  différence  des 

2R 

lignes  OH  et  OZ  ,  sera  donc  exprimée  par  r —  r*  .  C'est-à-dire 
qu'elle  est  presque  égale  à  r  ,  car  le  terme  — •  r-  est  très-petit ,  puis* 

2R 

qu'il  a  à  son  dénominateur  la  quantité  2R. 

(b)  Soit  ABfig.  21  un  objet  vu  du  point  O  sous  l'angle  BOA  à  la  dis- 
tance AO.  Le  triangle  BOA,  rectangle  eu  A,  donnera  suivant  les 
principes  de  la  trigonométrie  , 

Taug.  BOA  =  AB 

AO* 
Ainsi  la  grandeur  de  l'objet  A  B  restant  la  même  ^  1a  taagented^ 
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^diappe  aux  observations ,  c'est  une  preuve  que  le  dia-* 
nèlre  de  la  terre  est  extrêmement  petit  par  rapport  à 
l'éloignement  de  cet  astre. 

n  n'en  est  pas  ainsi  de  la  lune.  Son  diamètre  trans- 
tersal  ^  mesuré  avec  des  instrumens  précis ,  est  réelle** 
ment  plus  grand  au  zénith  qu'à  l'horizon  ;  l'augmenta- 
tion fl^élève  environ  à.  un  soixantième.  La  différence 
de  son  étoignement  ^  dans  ces  deux  positions  ,  produit 
donc  un  effet  sensible  sur  sa  dislance  totale.  La  lune 
est  donc  beaucoup  plus  près  de  la  tern!  que  le  soleil.  J'ai 
choisi  pour  exemple  le  diamètre  traiisvei*sal ,  atin  qu'il 
fut  moins  altéré  par  la  réfrcictiou.  La  même  chose  s'observe 
SOT  tous  les  diamètres^  abstraction  faite  de  cette  cause 
d'erreur. 

On  ne  peut  pas  procéder  de  même  par  rapport  aux 
étoiles  y  pai*ce  qu'elles  ne  présentent  pas  un  diamètre  sen-* 
sible  ,  mais  on  peut  faire  la  même  observation  sur  l'angle 
de  distance  de  deux  étoiles  quelconques.  Cet  angle  reste 
exactement  le  même  dans  quelque  lieu ,  et  à  quelque  ins- 
tant qu'il  soit  observé.  Les  seids  changemens  que  l'on  j 
remarque  sont  produits  par  les  réfractions  j  ils  disparaissent 


Pangle  yisuel  BOA  est  réciproque  à  la  distance.  Par  conséquent 
Vangle  visuel  diminue  quand  l'objet  s' é  loigne ,  et  augmente  quand 
il  s'approche. 

Si  l'objet  est  petit  ou  fort  éloigné ,  en  sorte  que  l'angle  visuel  BOA 
loit   aussi  un  très-petit  angle  ,  tang.  BOA  sera  aussi  une   quantiré 
très-  petite  ,  et  on  pourra  sans  erreur  sensible  la  supposer  proportion- 
nelle à  l'angle  BOA,  d'où  résulte  ce  théorème  d'optique. 
Les  angles  visuels  sous   lesquels  on  aperçoit  un  même  objet 
j      très-éloigné  ,  sont  réciproques  à  sa  distance  ; 
j         Ou  y  ce  qui  revient  au  même  ,  les  distances  d'un  même  objet  vu» 
90US  de  petits  angles  ,  sont  réciproques  à  sss  diamstrss  apparsns» 
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lorsqu'on  en  a  corrigé  les  cfiets.  Cependant ,  quand  deux 
étoiles  sont  au  sommet  de  l'arc  qu'elles  décrivent ,  elles 
sont  réellement  plus  près  de  nous ,  et  si  elles  passent  près 
du  zénilh ,  la  différence  est  presque  égale  au  demi-dia- 
mëtre  de  la  terre.  Par  conséquent,  leur  distance  angulaire 
est  vue  réellement  plus  grande.  Puisque  cet  accroisse- 
ment est  inappréciable ,  c'est  une  preuve  que  le  demi* 
diamètre  de  la  terre  est  trop  petit  pour  pouvoir  être  com- 
paré à  un  si  grand  éloignement. 

49.  Quoique  ces  observations  semblent  nous  montrer 
la  limite  de  nos  efforts  ,  on  peut  cependant  aller  plu^ 
loin ,  et  s'assurer  qu'il  y  a  un  immense  intervalle  entre 
le  soleil  et  les  fixes. 

Cela  se  voit  d'abord  par  le  moyen  des  lunettes  astro* 
nomiques.  Ces  instrumens  sont  construits  de  manière  à 
aggrandir  beaucoup  l'angle  visuel  sous  lequel  on  apper- 
çoit  les  objets  éloignés ,  ensorte  qu'ils  paraissent  100 
fois  et  même  1000  fois  plus  grands  qu'ils  ne  parais- 
saient à  la  vue  simple.  Cet  effet  .est  tres-scnsible  pour  la 
lune  et  même  pour  le  soleil ,  mais  il  est  nul  pour  les 
étoiles  :  ainsi  observées ,  elles  ne  sont  encore  que  des 
points  lumineux.  Cependaut  leur  image  se  trouve  réelle- 
ment agrandie  par  la  force  amplificative  de  la  lunette  ; 
elle  est  la  même  que  si  on  voyait  l'étoile  à  une  distance 
100  fois  ou  1000  fois  moindre.  Puisque  l'on  n'y  observe 
pas  de  différence ,  c'est  une  preuve  que  ces  astres,  ainsi 
rapprochés ,  seraient  encore  à  une  distance  immense  de 
nous  ,  ensorte  qu'ils  pourraient  se  déplacer  ,  de  tout  cet 
intervalle ,  sans  que  nous  nous  en  aperçussions. 

50.  Ce  prodigieux  éloignement  des  étoiles  est  confirmé 
par  toutes  les  connaissances  astronomiques.  On  est  par- 
venu à  mesurer  la  di^t^ce  du  soleil  k  la  terre ,  elle  est , 

comme 
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Ninme  on  le  verra  plus  bas  ;  égale  à  954o5  fols  le  rajoti 
de.  la  terre.  On  a  trouvé  le  moyen  de  faire  entrer  cette 
distance^  comme  chaine ,  pour  mesurer  l'éloîgnemênt  des 
étoSes  j  et  elle  s'est  trouvée  trop  petite  pour  pouvoir  être 
comptée ,  comme  autre  chose ,  que  comme  un  point.  Si  la 
disunce  des  étoiles  était  seulement  de  cinq  mille  millions 
de  ibis  le  rayon  delà  terre ,  on  serait  assuré  de  la  mesurer 
par  les  méthodes  actuelles  de  l'astronomie  ;  et  |)ui8qu'on 
n'a  pas  pu  encore  j  parvenir  y  il  est  certain  que  ces  astres 
sont  beaucoup  plus  éloignés.  Cette  limite  est  bien  suffi-^ 
santé  pour  que  les  rayons  visuels  menés  des  différens  points 
de  la  terre  à  une  même  étoÀe ,  puissent  être  considérés 
comme   exactement  parallèles. 

5i.  Ainsi ,  lorsqu'un  observateur  placé  sur  la  surface 
terrestre  ,  par  exemple  au  point  O  fig.  i3  \  regarde  les  • 
étoiles  situées  aux  extrénrilés  de  l'horizon  ,  il  les  voit  de 
même  que  s'il  était  placé  au-  centre  de  la  terre  y  et  qu'il 
regardât  suivant  G  A  ou  GB.  G'est  pourquoi  on  distingue 
en  astronomie  deux  sortes  d'horizons.  Le  premier  ^  qui  est 
ï  horizon  sensible  ^-^QSAe  par  l'oeil  de  l'observateur ,  et  s'étend 
SOT  la  surface  terrestre  ;  le  second  y  qui  est  parallèle  au  pré- 
cédent ,  -passe  par  le  centre  de  la  terre ,  et  se  nomme 
Xhorizon   ralionel.  Ces   deux   horizons    aboutissent   aux 
mêmes  étoiles ,  à  cause  de  l'immensité  de  la  sphère  céleste. 
Pour  raisonner  avec  quelque  certitude  sur  les'mouve- 
nens  célestes ,  d'après  les  apparences  que  nous  observons , 
il  fallait  d'abord  coiinaiti*e  à  peu  près  notre  position  dadH 
iTniyers  ,  et  '  les  dimensions  de  la  terre  que  rious  habr<- 
\us.  Koos  voyons  m^inten^nt  >  de  la  manière  le -plus  évi- 
tteqae  cette  terre  qui  nous  paraît  si  vaste ,  est  ^  dans 
le ,  comme  un  globule  à  peu  près  sphérique. 


mesure  que  nous  avançons  .en  asUt>nanie  ;  nous  •  ne. 

n 
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faisons  que  dissiper  par  le  raisonnement  et  l'observâtioii  ^ 
les  illusions  de  nos  sens  et  les  préjugés  de  l'habituder 

Ô2.  Les  phénomènes  que  nous  venons  de  décrire  s'olser- 
Tent  dans  toutes  les  saisons  de  l'année.  Les  distances  angiH> 
laires  des  étoiles  restent  sensiblement  les  mêmes.  Aucun 
point  delà  sphère  des  fixes  ne  s'approche  donc  de  la  terre , 
d'une  quantité  sensible ,  dans  cet  intervalle  de  tems. 

11  n'en  est  pas  de  même  de  la  lune  y  des  planètes  et' 
du  solei^  ;  les  diamètres  apparens  de  ces  astres  éprouvent 
de  grandes  variations.  Ceux  des  comètes   ne  restent  pas 
non  plus  les  mêmes  dans  les  différentes  époques  de  leur 
apparition.   Les  distances  de  ces  astres  à  la  terre  varient 
donc  d'une  quantité  appréciable^  car  c'est  une  règle  d'op- 
tique  qu'un.,  même  objet  parait  plus  grand  lorsqu'il  est 
TU  de  plus  prés  j  et  plus  peiit  qiutand  il  est  vu  de  plus 
loin  (a).  Ces  différences  y  relativement*  aux  astres,  ne  s'aper- 
çoivent pas  à  la  vue  sin^ple,  parce  qu'elles  sont  très-petites , 
et  qu'elles  s'opèrent  lenten^ei&t,  Pour  les  observer  on  em<- 
.  ploie  un  instrument  appelé  micmmètne.  Il  est  composé 
de  deux  fils  parallèles  quq  l'on;  peut  éloigner  ou  rappro^ 
cher  par  le  moyen  d'une  vis*  Ces  deux  fils  sont  traversés 
par  un   troisième  qui  leUr  est  perpendiculaife.  Toyet 
lig.  i4.  On  placQ  cçt  instriunent  dans  l'intérieur  de  h 
lunette  avec  laquelle  on  observe  ,   et  lorsque  l'astre  j 
passe ,  on  saisit  exactement  son  disque  entre  les  deux,  fib 
parallèles.  Leur  distance  fait  connaître  son  diamëtvo  ap 
parentr  La  vis  d'un  micromètre  doit  ^tre  construite  avte 
un  soin  extrême.  Il  faut  que  ses  peu  soient  pariaiteBieiA 
égaux  y  afin  que  l'on  puisse  juger  par  son  seul  mouve- 
ment  de  la  distance  des  fils.  Quant  à  la  manière,  dont  i 

(a)  Yojea  U  Butt  Ct  k  page  46. 
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iaiu  placer  cet  Instroment  dans  la  lunette ,  et  évaluer  ses 
effets ,  nous  en  parlerons  plus  loin  \  je  ne  voulais  ici, 
qu'en  donner  une  idée. 

55.    D'après  les  observations  que  je  viens    de  rap- 
porter j  les  étoiles  semblent  être  en  repos  par  rapport  à 
la  terre  ,  au  moins  daQS  l'intarvalle  d'une  année  ;  mais 
la  lune ,  les  planètes ,  le  soleil  et  les  comëles  paraissent 
s'en    éloigner  et  s'en  approcher  successivement.  On  est 
donc  conduit  à  regarder  ces  astres  et  la  terre ,  comme  une 
sorte  de  grouppe  particulier ,  par^  les  corps  célestes.  C'est 
ce  que  l'on  nomme  notre  Système  planétaire. 
'    Mais  ce  repos  des  étoiles  pourrait  bien  n'être  qu'une 
apparence^  car ,  à  cause  de  leur  immense  éloignement , 
il  faut  qu'elles  parcourent  de  très-grands  intervalles  avant 
que  nous  puissions  nous  apercevoir  qu'elles  ont  changé 
de  place.  C'est  donc  an  tems  k  nous  éclairer  sur  cet  objet» 
malheureusemçnt  les  observations  anciennes  ne  sont  pas 
assez  précises  pour  que  nous  puissions  en  faire  ysage. 
Hais  déjà  par   la  discussion   de  plusieurs   observationi 
modernes ,  il  parait  que  les  distances  angulaires  de  quel- 
que^, étoiles  ont  augmenté  sensiblement ,  dans  upe  certaine 
partie  du  ciel  située  vers  la  consteHation  d'/fercule ,  et 
ont  diminué  dans  la  partie  opposée.  U  est  donc  probable  que 
les  premières  sont  maintenant  plus  près  de  nous ,  pi  len 
autres  plus  loin.  Cet  écartement  n'e^t  encore  sen&ible  qu9 
dans  un  petit  nombre  d'étoiles.  Mais  on  peut  penser  que 
si  leç  autres  paraissent  immobiles  ,  c'est  parce  qu'elles  sont 
l      plus  éloignées  -,  car  ces  mouvemens^  s'ils  existent^  doi- 
\      vent  se  manifester  d'abord  dans  les  étoiles  qui  sont  les 
moins  éloignées  de  nous  (a). 


\ 


J, 


(a)  Yojei  la  note  2  à  la  fin  du  lÎTr*. 
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54.  Ces  pbénomènfs  prouyent  incontestablement  cpt 
la   distance  de  la  terre    aux.   divers  corps   célestes  ne 
reste  pas  toujours  la  même;  mais  ils  ne  nous  appren- 
itent  pas  si  le  soleil ,    les  planètes  et  les  étoiles  sont 
réellement  en  mouycment ,  la  terre  étant  immobile ,  ou 
si  la  terre   en  mouvement  s'approche  et  s'éloigne   de 
ces  astres.   Quelque  singulière   que  celte   question   pa- 
raisse^ il  n'y  a  rien ,  dans  les  observations/ qui  puisse  la 
décider.  Lorsque  le  soleil  nous  semble  s'approcher  de  la 
terre ,  un  observateur  placé  dans  le  soleil  devrait ,  comme 
nous  ,  se  juger  en  repos  et  croire  que  la  terre  s'approche 
de  lui.  11  en  est  de  même  du  mouvement  diurne  des  astres. 
Nous  ne  pouvons  pas  en  conclure  qu'ils  tournent  réel- 
lement y  car  les  apparences  seraient  absolument  les  mêmes 
si  c'était  ta  terre  qui  tournât.  Entraînés  avec  les  corps 
qui  nous  environnent ,  avec  les  mers  et  l'atmosphère,  nous 
nous  croirions  inunobiles ,  et  lorsque  la  terre  y  par  sa  rota- 
tion y  nous  présenterait  successivement  aux  divers  points 
"du  ciel  y  nous  imaginerions  que  c'est  le  ciel  qui  tourne 
réellement  autour  de  nous. 

55.  On  a  des  exemples  fréquens  de  ces  illusions.. Son- 
vent  nous  attribuons  notre  propre  mouvement  aux  objets 

^extérieurs.  Un  voyageur  tranquille  au  fond' d'une  voiture 
-qui  l'emporte  avec  rapidité ,  aroit  les  arbres  qui  bordent 
la  route ,  courir  vers  lui  à  droite  et  à  gauche  *,  une  autre 
personne  placée  dans  la  même  voilure  y  mais  emportée 
en  arrière,  croit  les  voir  s'enfuir.  Les  yeux  s'habituent 
tellement  à  cette  illusion ,  qu'elle  ne  cesse  pas  aussitôrque 
la  voiture  s'arrête;  ou  plutôt  elle  en  produit  une  con- 
traire y  car  alors  en  voyant  les  objets  immobiles  y  on  se 
xroit  pendant  quelques  iostans  transporté  dans  le  sens  op- 
.  posé.  Dans  d'a.uli  es  cas  y  nous  faisons  abstraction  du  meu- 
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vement  réel  des  corps.  Un  cavalier  qui  court  à  toute  bride 
lance  des  boules  au-dessus  de  sa  tète ,  et  les  retient  dans 
sa  main.  Elles  lui  semblent  tomber  yerticalement  ;  cepen- 
dant cela  ne  saurait  être ,  puisqu'il  a  changé  de  place 
pendant  leur  chute.  Elles  décriyent  réellement  des  cour- 
bes très-composées  ,  et  c'est  ainsi  que  les  voit  un  spec- 
tateur immobile.  Enfin ,  il  y  a  des  circonstances  où  le 
mouvement  nous  semble  du  repos ,  et  le  repos  du  mou- 
vement. Regardez  le  ciel  le  soir  lorsqu'il  est  en  partie 
couvert  de  nuages,  que  le  vent  pousse  avee  rapidité.  Si  la 
lune  ou  quelque  étoile  parait  entre  eux ,  elle  semble  se 
mouvoir  rapidement  en  sens  contraire  -j  il  est  très-diificile 
et  comme  impossible,  de  résister  à  celte  illusion. 

56.  En  général ,  plusieurs  causes  contribuent  a  nous  faire 
mal  juger  des  mouvemens  qui  se  font  hors  de  nous.  D'abord 
nous  croyons  nos  yeux  en  repos,  lorsque  le  mouvement 
qui  nous  emporte  n'est  pas  un  effet  actuel  de  notre  vo- 
lonté ,  ou  un  résultat  de  ^'action  de  nos  organes.  L'illu- 
sion  est  d'autant  plus  forte  que  le  mouvement  est  plus 
rapide^  surtout,  si  nous  ne  sommes  avertis  par  aucune 
secousse ,  comme  il  arrive  dans  une  voitui^e ,  qui  roule 
sur  la  terre.  Secondement ,  nous  sommes  portés  par  l'ha* 
bitode  à  faire  abstraction  des  mouvemens  auxquels  nous 
participons,  parce  qu'ils  ne  nous  empêchent  pas  de  saisir, 
comme  à  l'ordinnire ,  les  objets  qui  se  déplacent  avec  nous  : 
c'est  le  cas  du  cavalier.  Enfin ,  parmi  les  objets  éloignés ,  ce 
sont  toujours  les  plus  petits  que  mous  croyons  en  mouve-* 
ment.  Ceux  qui  nous  semblent  plus  grands  ou  plus  diificiles 
à  mouvoir ,  nous  les  jugeons  immobiles.  Ainsi  la  lune  et 
les  étoiles  nous  paraissant  trcs-petites ,  par  rapport  à  de 
vastes  amas  de  nuages  qui  embrassent  l'horizon  ,  ces  astres 
^ous semblent  en  mouvementaumilieu d'eux.  Nous  somme» 
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encore  trompés  en  cela  par  l'habitude  ^  qai  nous  montre  Icf 
pelits  objets,  comme  les  oiseaux,  en  mouyement  parmi  les 
grands  corps ,  tels  que  les  arbres  et  les  montagnes. 

Mais  ces  faux  jugemens  se  redressent  avec  Dacilité  lors<- 
qu'on  a  une  idée  exacte  du  mouvement  ;  et  s'il  n'est  pas 
toujours  possible  de  se  défendre  des  illusions  qui  les  oc- 
casionnent ,  on  peut  du  moins  toujours  en  reconnaître 
Terreur  et  en  prévenir  les  conséquences. 

Ô7.  Le  mouvement  n'a  d'effet  sensible  que  relativemeiit 
eux  choses  qui  en  sont  privées ,  mais  pour  celles  qui  j 
participent  également ,  il  n'est  rien  et  ne  produit  aucun 
effet.  Yoilà  le  principe  général  dont  il  faut  bien  se  pé« 
nétrer.  Ainsi  des  marchandises  embarquées -dans  un  navire, 
et  parties  pour  un  grand  voyage^  sont  réellement  en 
mouvement  pendant  toute  la  traversée ,  en  tant  qu'elles 
passent  par  plusieurs  lieux  dont  la  position  ne  changé 
point  avec  le  navire ,  et  qui  ne  se  meuveni  pas  avec  lui. 
Mais  si  l'on  considère  les  balles  et  les  caisses  dont  lé  navire 
est  chargé,  par  rapport  au  navire  lui-même ,  ceinôu'vemènt 
de  transport  est  comme  s'il  n'existait  pas.  Il  n'altire  'foxtX 
les  positions  respectives  de  ces  objets  ,  parce  ce  que  tous 
y  participent ,  et  y  participent  également.  Mais  si  une 
des  caisses  se  déplace  par  rapport  aux  autres ,  ne  fut-ce 
que  d'un  roillimèlre,  ce  millimètre  sera  relativement  à 
elles  et  au  navire ,  un  mouvement  plus  grand  que  tout 
le  voyage  fait  ensemble. 

Concluons  de-là  que  quelque  mouvement  qu'ait  réel- 
lement la  terre  ,  si  tous  les  objets  placés  à  sa  surface  y 
participent ,  et  si  nous  y  participons  nous-mêmes  ,  nou) 
ne  pourrons  nullement  le  sentir ,  et  il  sera  pour  nous 
comme  s'il  n'existait  pas.  Mais  d'un  autre  côté ,  il  est 
également  nécessaire  que  ce  mouvement  paraisse  général 
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et  commun  à  tous  les  objets  Tbibles,  qoi  étant  hor$ 
de  la  terre.,  sont  étrangers  à  son  mouvement.  Ainsi  la 
▼éritable  méthode  par  laquelle  nous  poorrons  découvrir 
li  Von  peut  attribuer  un  mouTement  à  la  terre  ,  et  quel 
mouvement  on  peut  lui  attribuer ,  c'est  de  considérer 
et  d'observer  y  si ,  dans  les  corps  séparés  de  la  terre ,  comme 
le  sont  tous  les  astres ,  on  découvre  un  mouvement  com« 
mnn  qui  convienne  également  k  tous.  Car ,  par  exemple  j 
un^mpi^vement  qui  s'observerait  seulement  pour  la  lune ,  et 
qui  n'aurait  lien  ni  pour  le  soleil ,  ni  pour  les  planètes  p 
ni  pour  les  étoiles ,  ne  pourrait  être  attribué  qu'à  la  lune 
et  non  pas  k  la  terre.  U  n'j  a  rien  de  plus  général  à  cet 
égard  que  le  mouvement  diurne  qui  entraine  en  même 
tems  tous  les  astres  d'orient  en  occident  ^  ainsi  d'après  les 
seules  apparences ,  ce  mouvement  peut ,  avec  autant  de 
raison j  être  attribué  k  la  terre  seule,  en  sens  contraire # 
qu'an  reste  du  monde ,  la  terre  exceptée. 

Dans  notre  incertitude ,  il  ne  nous  reste  qu'un  parti  k 
suivre ,  c'est  d'étudier  avec  soin  les  apparences  des  moor 
vemens  célestes ,  et  de  voir  laquelle  des  deux  hypothèses 
les  explique  avec  plus  de  simplicité» 


66  A   s   T  B.  O  N   O   M  I  'E 


•  / 


CHAPITRE     VII. 


De  Véquateur  et  du  méridien. 

'58.  v>'X  n'est  pas  tout  de  reconnaître  en  général  les 
phénomènes  que  la  nature  nous  présente  ,  il  fout 'en  dé« 
terminer  les  circonstances  d'une  manière  rigoureuse, 
et  les  fixer  ayec  assez  de  précision  pour^  qu'U  n*]r 
reste  plus  rien  d'arbitraire.  Les  considérations  géomé- 
triques sont  particulièrement  propres  à  cet  objet,  parce 
■qu'elles  circonscrivent  les  phénomènes  avec  une  ezac-* 
titude  qui  ne  permet  pas  à  l'imagination  de  s'égarer, 
•et  qu'en  même  tems  elles  les  éclairent  par  la  netteté 
de  leurs  définitions.  11  convient  donc ,  avant  d'aller  plus 
loin  ,  de  les  appliquer  aux  notions'  générales  que  nous 
venons  d'acquérir  sur  le  système  du  monde. 
^  -'69 .  Commençons  par  déterminer  exactement  la  direc- 
tion du  mouvement  diurne.  Nous  avons  déjà  recpnnu 
que,  dans  notre  pays,  il  paraît  se  faire  de  gauche  à  dlroite 
lorsqu'on  a  l'orient  à  sa  gauche  ;  mais  ce  n'est  là  qu'un 
à  peu  près ,  et  il  est  aisé  de  sentir  que  les  étoiles  ne  se 
levant  pas  toutes  aux  mêmes  points  de  l'horizon,  la  direc- 
tion de  leur  mouvement  ne  se  trouve  pas  déterminée  par 
cette  définition  d'une  manière  très-précise.  Cherchons  à  j 
mettre  plus  d'exactitude. 

Nous  voyons  d'abord  que  les  étoiles  conservent  toujours 
leurs  positionis  respectives  dans  le  ciel  ;  elles  sont  toujours 
arrangées  de  la  même  manière  :  ainsi  la  direction  du 
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mouvement  diurne  est  la  même  pour  toutes.  Mais  elle 
n'est  pas  partout  également  facile  à  recoonaître  ,  parce 
que  les  arcs  que  les  étoiles   décrîyent  y    sont   différem-* 
ment  inclinés  sur  les  horizons  des  différens  pays.  Cepen- 
dant^ comme,  en  changeant  de  lieu  sur  la  terre,  le  zénith 
répond  successirement  à  tous  les  points  du  ciel  ,  il  doit 
se  trouver  des  pays  situés  perpendiculairement  sous  la 
direction  du  mouvement  diurne.  G'est>là,  que  les  appa- 
rences de  la  sphère  céleste  doivent  être  les  plus  simples, 
et  c'est-là,  par  conséquent  ^  qu'il  faut  les  examiner  d'abord. 
Par  exemple  ,  dans  les  îles  de  Bornéo  ,  de  Sumatra , 
au  Pérou ,  et  dans  plusieurs  autres  lieux  >  un  observateur 
tourné  vers  l'orient^  ayant  le  sud  à  sa  droite  et  le  nord 
à  sa  gauche ,  voit  les  étoiles  situées  vis-à-vis  de  lui  s'éle- 
ver verticalement  dans  le  ciel.  Elles  passent  à  son  sénilh 
et  se  couchent  directement  derrière  lui.  L'arc  qu'elles 
décrivent  se  trouve  tout  entier  dans  un  même  plan  per« 
pendiculaire  à  l'horizon.  Ce  plan  passant  par  le  zénith 
et  par  Toeil  de  l'observateur,  contient  la  verticale  y  ainsi 
il  passe  par  le  centre  de  la  terre ,  qui  est  aussi  le  centre 
de  la  sphère  céleste  :  il  coupe  donc  cette  sphère ,  suivant 
un  grand  cercle >  qui  indique  la  direction  du  mouvement 
diuBue. 

&o.  Les  étoiles  situées  à  droite  et  à  gauche  de  ce  plan^ 
suivent  une  marche  parallèle  aux  précédentes^  Elles  dé* 
crivent  donc  aussi  des  cercles  de  la  sphère  céleste  ;  mais 
ce  sont  de  petits  cercles ,  parce  que  les  plans  qui  les  con« 
tiennent  ne  passent  pas  par  le  centre  de  la  sphère.  La 
grandeur  de  ces  cercles  diminue,  à  mesure  qu'ils  s'écartent 
du  premier  :  les  étoiles  qui  s'y  trouvent  décrivent  donc 
des  cercles  plus  petits  et  moins  élevés  sur  llibrizon.  Enfin , 
▼m  le  sud  et  vers  le   nord ,  on  découvre  des  étoiles 
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qui  décrivent  des  arcs  si  petits,  que  leur  monrement  eil 
à  peine  sensible  ;  de  sorte  que  les  points  du  ciel  où  ellei 
se  trouvent,  paraissent  immobiles  daus  le  mouvemetit 
général. 

Ces  points  fixes  sont  opposés  dans  le  ciel ,  c'est-à-dire 
qu'ils  se  trouvent  sur  une  même  ligne  droite  menée  par 
l'ceîl  de  l'observateur,  ou,  si  Ton  veut,  par  le  centre  At 
la  terre  ^  car  relativement  k  l'éloignement  des  étoileé ,  la 
terre  entière  peut  être  regardée  comme  un  point.  Cette 
droite  que  nous  imaginons  ici ,  est  donc  comme  tdie  abfte 
d'essieu  ou  d^axe^  autour  duquel  tourne  la  spliëre  ce* 
leste.  Le  plan  mené ,  par  le  centre  de  la  terre ,  perpen- 
diculairement à  cet  axe,  indique  la  direction  du  mon- 
vement  diurne  ,  et  sous  ce  rapport ,  il'  divise  la  ^hèrè 
céleste  en  deux  parties  simétriqùes.  On  le  nomme  te  ptan 
de  Véquateur.  Le  grand  cercle  qui  résulte  de  son  iiiter- 
section  avec  la  sphère  céleste,  s'appelle  l*équatèur  céleste» 
L'axe  qui  lui  est  perpendiculaire  ,  s'appelle  Pàxè  de  ft^ 
quaûeur  ,  et  les  deux  points  du  ciel  qui  paraissent  fixes 
aux  extrémités  de  cet  axe,  s'appellent  les  pôles  de  fé^ 
quateur,  Gîlui  qui  est  situé  vers  le  nord ,  est  le  pôle  ho^ 
réal  ',   l'autre  ,  situé   vers  le  sud  ,   est  le  pôle  auetral. 
Les  petits  cercles  décrits  par  les  étoiles  parallèlement  I 
l'équatenr ,  se  nomment  parallèles. 

6i.  Voilà  les  apparences  que  présente  le  mouvëmcnC 
du  ciel  pour  un  observateur  situé  perpendiculairement 
sous  sa  direction  ;  mais  en  revenant  dans  notre  pays  , 
les  apparences  ne  sont  plus  les  mêmes ,  et  cela  doit  être  ; 
car  en  changeant  de  lieu  sur  la  terre  ^  la  direction  de 
l'horizon  change,  et  l'on  a  successivement  an  zénttli 
différens  points  du  ciel.  Sous  l'équatenr  ,  l'observateur 
toit  les  deux  pâles  \  il  cessera  de  les  voir  tous  deui , 
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sll  s'ayanee  ren  le  nord  ou  vers  le  sud.  S'il  marche  Tert 
le  nord ,  son  Eénith  se  rapproche  du  pôle  boréal ,  et 
j'éloigne  du  pôle  austral.  Celui  -  ci  s'enfonce  donCf  sous 
l'horizon  ^  il  est  caché  par  la  convexité  de  la  terre.  En 
marchant  toujours  vers  le  nord ,  les  étoiles  qui  entourent 
le  pôle  austral  s^abaissent  de  plus  en  plus  >  et  dèTiennént 
invisibles  ^  l'autre  pôle ,  au  contraire  ,  s'élëvé  sur  lliori* 
ion  de  la  même  quantité ,  et  les  étoiles  qui  l'entourent  se 
dégagent  de  plus  en  plus.  Enfin  les  cercles  que  décrivent 
quelques  -  unes  d'entre  dles,  s'élèvent  entièrement  au-» 
dessus  de  liliorieon  :  alors  ces  étoiles  ne  se  opuchent  plus , 
et  sans  la  trop  grande  clarté  du  soleil  ^  elles  ^resteraient 
constamment  visibles.  On  <d)servera  les  phénomènes  con- 
traires ,  en  s'avançant  vers  le  sud. 

611.  Ceci  nous  indique  d'avance  l'aspect  que  doit  pré- 
senter le  ciel. dans  le  pays  que  nous  habitons^   et  les 
phénomènes  y  sont  tout-à-fait  conformes.  Pour  les  obser- 
ver, choisissez  une  belle  nuit  et  un  tems  serein.  Placez- 
vous  dans  une  grande  plaine  y  et  tournez  -  vous  vers  la 
mîdL  En  peu  de  lems ,  vous  reconnaîtrez  lesL  effets  du 
mouvement  diurne.    Des   étoiles  se  seront  couchées  à 
Toire  droite^  d'autres  se  seront  levées  à  votre  gauche. 
Si  TOUS  regardez  attentivement  au  midi ,  tout  près  de 
riiorizon ,  vous  en  verres  qui  parcourent  des  arcs  très- 
])as  ;  elles  se  lèvent  et  se  couchent  pre3que  aussitôt  :  ces 
arcs  sont  concaves  vers  l'horizon.  Ce  sont  les  sommets 
des  cercles  qu'elles  décrivent.  En  regardant  plus  haut , 
vous  verres  des  étoiles  qui  parcourent  un  plus  grand 
trc  ;  elles  restent  plus  long-tems  sur  l'horizon.  Quelques- 
unes  sont  visibles  toute  la  nuit  ;  elles  se  sont  levées  A^ 
coucher  du  soleil  j  et  se  coucheront  à  son  lever.  La  moitié 
du  cercle  qu'elles   décrivent  parait  aiir    Ifaonson.  Tiei 
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éloiles  qui  sont  plus  élevées  dans  le  ciel ,  se  dégagent 
encore  daTantage  :  l'analogie  porteà  pen  ser  qu'il  en  est  de 
même  de  toutes  les  autres ,  à  mesure  que  l'oeil  remonte 
▼ers  le  nord.  En  effet ,  si  vous  vous  retournez  de  ce  côté 
du  ciel^  et  que  v^ous  regardiez  tout  près  de  l'horizon, 
vous  verrez  des  étoiles  qui  ne  se  couchent  que  quelques 
instans,  et  qui  reparaissent  presque  aussitôt.  On  ne  perd 
de  vue  que  la  partie  inférieure  du  cercle  qu'elles  décri- 
vent. D'autres  plus  élevées ,  ne  se  couchent  point  da 
tout  y  et  restent  toujours  sur  l'horizon  :  on  les  voit  toutes 
les  nuits  j  elles  tournent  avec  les  autres  étoiles ,  et  lorsque 
le  soleil ,  par  l'effet  de  son  mouvement  propre  y  nous  a 
découvert  successivement  les  hémisphères  opposés  du  ciel, 
les  figures  qu'elles  forment  sont  encore  les  mêmes  ;  mais 
aux.  mêmes  instans  de  la  nuit ,  elles  se  trouvent  dans  des 
situations  renversées  ,  effet  naturel  de  leur  rotation  au- 
tour du  pôle. 

Tous  ces  phénomènes  faciles  à  observer  se  réunissent 
pour  indiquer  le  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste 
autour  d'un  axe  oblique  à  notre  horizon,  et  qui,  dans 
notre  pays,  se  trouve  plus  élevé  vers  le  nord. 

65*  Le  pôle  boréal  étant  le  seul  que  nous  pus- 
sions découvrir  en  Europe ,  cherchons  à  déterminer 
sa  position.  Cela  serait  facile,  s'il  se  trouvait  une  étoile 
précisément  dans  ce  point  du  ciel  ,  car  elle  pandtrait 
immobile  pendant  la  rotation  de  la  sphère  céleste.  Aucune 
étoile  ne  satisfait  exactement  à  cette  condition  ;  mais  en 
regardant  vers  le  nord ,  on  en  découvre  une  assez  brQ- 
lante  dont  le  mouvement  est  à  peine  sensible  *,  elle  doit 
par  conséquent  se  trouver  très- près  du  pôle,  et  on  la 
nomme  pour  cette  raison  éioil^  polaire» 

Elle  est  facile  k  reconnaître   par  sa  proximité  d'an 
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grouppe  d'ctojles  très  -  remarquable  que  Von  nomme 
la  grande  ourse  ou  le  chariot.  Il  est  composé  de  sept 
étoiles  très-brillantes ,  fig.  16  j  dont  quatre  sont  dispo- 
sées à  peu  près  en  carré  y  tandis  que  les  trois  autres  for- 
ment^ par  leur  alignement,  une  sorte  de  queue  ou  de  timoni 
Si ,  par  les  deux  étoiles  du  carré ,  les  plus  éloignées  de 
la  queue  ,  on  conçoit  une  ligne  droite ,  ou  plutôt  un 
grand  cercle  de  sphère  céleste  y  il  passera  très-près  de 
l'étoile  polaire  qui  est  désignée  par  P.  dans  la  figure. 

Celle-ci  elle-même  termine  un  autre  grouppe ,  com- 
posé de  sept  étoiles  ,  comme  la  grande  ourse  ,  et  abso- 
lument semblable,  si  ce  n'est  qu'il  est  pincé  dans  un^ 
situation  contraire.  On  le  nomme  la  petite  ourse  y  et 
l'étoile  polaire  est  la  plus  brillante  de  celles  qui  le  com-^ 
posent.  Parmi  les  divers  groupes  d'étoiles  que  l'on  re^ 
marque  dans  le  ciel,  et  que  l'on  a  classés  sous  le  nonji 
de  constellations  y  il  n'y  en  a  aucun  qui  présente  les  mêmes 
figures  que  les  deux  précédentes,  et  il  est  très- aisé  de 
les  reconnaître,  en  regardant  le  ciel  le  soir  par  un  teras 
serein*  . 

Le  voisinage  de  ces  deux  constellations  a  fait  nommer 
le  jf6le  boréal  pôle  arctique ,  d'un  mot  grec  ,  qui  signifie 
ourse.  Par  opposition ,  on  a  nommé  le  pôle  austral  pôle 
antarctique  ;  c'èsl-à-dire  ,  opposé  à  l'ourse, 

Ç4.  L'étoile  polaire  n'étant  pas  tout-à-fait. immobile  ; 
n'indique  pas  exactement  le  pôle.  Ce  point  du  ciel  est  le 
centre  du  cercle  qu'elle  décrit  ;  mais  ce  cercle  lui-même 
n'a  rien  de  matériel  ;  ce  n'est  qu'une  conception  géomc-^ 
trique,  et  la  marche  de  l'étoile  ne  laisse  point  de  trace 
dans  le  ciel.  Pour  déterminer  le  centre  de  son  moure* 
ment ,  il  faut  savoir  comment  on  peut ,  en  général,  fixer 
par  la  géoajiétri^ ,  les  positions  successives  d'«ne  même 
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zon y  Pombre  du  stjle  s'^allonge  de  nouveau,  et lorsqu^ell^ 
revient  à  la  longueur  qu'elle  avait  lors  de  la  première 
observation  ,  elle  se  termine  au  même  cercle.  On 
marque  alors  le  point  de  la  circonférence  sur  lequel  86 
trouve  son  extrémité.  L'arc  compris  entre  les  deux  obser- 
vations y  étant  divisé  en  deux  parties  égales ,  son  milieu 
est  dans  le  plan  du  méridien.  En  joignant  ce  point  avec 
le  pied  du  style  y  par  une  ligne  droite ,  on  aura  la  trace 
du  méridien  sur  le  pian  horîzontaL  C'est  ce  que  Ton  nomme 
la  méridienne  du  lieu. 

Pour  plus  d'exactitude  y  il  est  bon  de  décrire  autour 
du  style  plusieurs  circonférences  concentriques.  On  peut 
faire  ainsi  plusieurs  observations  qui  ^devant  toutes  se  cor- 
respondre y  se  corrigent  mutuellement.  Getle  méthode  dé 
déterminer  un  résultat  précis  par  des  observalions  coT" 
reapondantês  qui  le  comprennent  entre  elles  y  est  fort  usitée 
en  astronomie.  Elle  est  fondée  sur  ce  principe  y  qu'ep;. 
faisant  plusieurs  observations  d'un  même  phénomène  y  il 
n'est  pas  probable  que  l'on  se  trompera  toujours  dans  le 
même  sens.  Car  si  les  erreurs  opposées  sont  également  fa- 
ciles à  faire  y  plus  on  multipliera  les  observations  y  plus 
il  deviendra  probable  que  l'on  a  épuisé  de  part  et  d'autre 
toute  la  série  des  erreurs  possibles  y  et  plus  aussi  il  y 
aura  lieu  de  croire  que  ces  erreurs  se  compensent  mu- 
tuellement. 

L'extrémité  de  l'ombre  du  style  est  assez  difficile  &  re- 
connaître avec  exactitude  ;  elle  est  toujours  mal  terminée. 
Peur  éviter  cette  indétermination ,  on  peut  substituer  au 
sommet  du  style  une  plaque  inclinée  y  percée  d'un  trôû 
circulaire  qui  laisse  passer  l'image  du  soleil  :  le  centre 
de  cette  image  y  en  tombant  sur  le  plan  horizontal  ,  y 
marque  plus  -exactementHl^trémité   di(  rayoltl'  sôlâîfè. 

Mais 
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Mais  alors  les  circonférences  concentriques  doitent  avoir 
pour  centre  le  pied  de  la  verticale ,  qui  passe  par 
le  centre  de  l'ouverture,  et  ce  point  se  détermine  par  le 
mejen  d'un  fil  à- plomb  qu'on  laisse  descendre  de  ce 
centre  jusqu'au  plan  horisontal.  La  direction  du  stylé 
devient  alors  tout  à  fait  indifférente.  Quelquetoisf  on 
perce .  l'ouverture  circulaire  dans  la  voûte  d'un  édiiice 
élevé  :  on  voit  une  méridienne  de  ce  genre  dans  l'église 
de  Sadnt'Sulpice  à  Paris. 

68.  Le  procédé  que  nous  venons  d'indiquer  pour  tra-- 
iDer  la  méridienne  ,  est  sujet  à  une  petite  inexactitude. 
Il  suppose  que  le  soleil  décrit  chaque  jour  un  même 
parallèle  céleste  y  ce  qui  n'eiC  pas  tout  à  fait  conforme 
à  la  vérité.  Cet  astre,  par  l'effet  de  son  mouvement  propre^ 
passe  successivement  sur  divers  parallèles  ;  mais  ces  chan* 
gemens  ne  se  font  pas  d'une  manière  subite  ^  aux  instans 
de  son  lever  ou,  de  son  coucher  ;  ils  s'opèrent  par  une 
gradation  imperceptible  ,  en  se  répartissant  sur  tous  les 
points  de  l'arc  qu'il  décrit.  La  marche  dti  soleil  est  réel- 
lement oblique ,  dans  le  ciel ,  par  rapport  aux  parallèles  ; 
mais  les  effets  de  cette  obliquité  sont  peu  sensibles,  dans- 
l'intervalle  de  quelques  heures  ,  et  l'erreur  qui  en  résulte 
peut  être ,  le  plus  souvent,  négligée.  Au  reste  ,  on  peut  aisé- 
ment la  corriger  ,  lorsque  le  mouvement  du  soleil  est 
connu ,  et  l'on  trouve  ces  petites  corrections  toutes  cal- 
culées dans  les  tables  astronomiques  ,  sou<%  le  nom  ^équa- 
tion des  hauteur»  correspondantes.  Je  donnerai  plus  loin 
une  autre  méthode  pour  tracer  la  méridienne  d'après  le  - 
mouvement  des  étoiles;  elle  est  beaucoup  plus  exacte,  et 
n'exige  aucune  correction. 

69.  La  méridienne  étant  tracée ,  sa  direction  détermine 
le  mivd  et  le.  md^  Ce  soat  les  points  de  l'horizon  qui 
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se  trouvent  sur  son  prolongement.  Uest  et  Vouest  soiff 
ceux  qui  se  trouvent  à  loo^  des  précédens  y  sur  une 
droite  perpendiculaire  à  la  méridienne  :  ces  quatre  points 
se  désignfjnt  simultanément  par  le  nom  de  points  oar* 
dinaux, 

70.  Le  plan  du  méridien  se  détermine  aisément  d^april 
ces  donn^îes.  Pour  cela ,  on  élcve  sur  la  méridienne  plu* 
sieurs  verticales ,  à  quelque  distance  de  la  première ,  et 
qui  peuvent  toutes  lui  être  censées  parallèles.  La  direction 
du  méridien  se  trouve  tracée  dans  l'espace^  par  la  suite  de 
ces  verticales. 

Généralement ,  tous  les  plans  menés  par  im  point  quel-^ 
conque  du  ciel  et  par  les  deux  pôles ,  sont  des  méridiem 
célestes  \  mais ,  à  cause  de  la  rondeur  de  la  terre  ,  ib 
répondent  à  dilTérens  poinis  de  sa  surface.  Ce  qui  dis- 
tingue ,  en  particulier,  le  méridien  de  chaque  lieu  ,  c^esl 
la  propriété  de  passer  par  le  zénith  ;  et  de  contenir  h 
verticale  du  lieu. 

D'après  ces  définitions ,  les  plans  des  méridiens  célestes 
ont  tous  une  intersection  commune  ,  qui  est  Taxe  de 
Téquateur.  Le  plan  de  Péquateur  les  coupe  tous ,  àangles 
droits  ,  et  leurs  inclinaisons  respectives  ont  pour  mesam 
les  arcs  de  Téquateur  céleste  qui  sont  compris  entre  eux. 

Le  méridien  de  chaque  lieu  y  étant  perpendiculaire  it 
l'horizon  et  aux  parallèles ,  coupe  en  deux  parties  égales, 
les  arcs  diurnes  décrits  par  le  soleil  et  par  les  étoiles, 
au-dessus  et  au-dessous  de  Fhorizon.  Ainsi ^  pour  tous 
les  astres  sans  exception ,  l'instant  du  passage  au  méri- 
dien ,  est  celui  de  la  plus  grande  ou  de  la  plus  petite  hauteur» 

71.  Pour  ohserver  ces  hauteurs,  on  fixe  dans  le  plan  du 
méridien,  un  quart  de  cercle  divisé  en  degrés,  minutes  et 
secondes.  Cet  instrument  porte  à  son  centre  une  lanette  9 
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f^  ne  pisut  se  mouvoir  que  dans  le  sens  vertical.  En 
âerast  on  «baissant  icette  lunette ,  on  saisît  le  passage  des 
afltres  au  méridien  ;  et  rinclinaîson  de  son  axe,  indiquée 
par  la  division  de  l'instrument ,  fait  connaître  leur  hauteur. 
Pour  plus  de  stabilité  ,  on  applique  ordinairement  cet 
appareil  contre  uâe  muraille  élevée  dans  le  plan  du  mé- 
ridien,  et  on  l'appelle  un  muraL  Voyez  fig.  18» 
.  7ii.  No«s  pouvons  'maintenant  trouver  la  position  du 
pÂle;  car>  ce  point  du  ciel  étant  le  centre  du  cercle 
décrit  par  les  étoiles  qui  l'environnent ,  il  est  intelrmédiaira 
entre  leur  plus  grande  et  leur  plus  petite  hauteur. 

Pour  faire  ces  obsefvations^  on  choisit  le  tems  de  l'an- 
aée  où  la  naît  est  pins  longife  que  le  jour,  ensorte  que 
Ton  paisse  voir  dans  une  seule  nuit  plus  d'une  diemi- 
révoltttioti  du  ciel.  On  cherche  alors ,  près  du  pôle  y  une 
étoUe  q«i  ne  se  couche  point ,  et  qui  soit  placée  de  manière 
à  passer  au  méridien  au  commencement  et  à  la  fin  de  la 
nuit.  On  observe  sa  plus  grande  et  sa  plus  petite  hauteur, 
lorsqu'dle  se  trouve  dans  ce  plan  :  une  moyenne  arithmé^ 
tique  entre  elles,  est  la  hauteur  dn  pâle. 

Exemfde.  On  suppose  que  ,  le  preitiier  janvier  1 8o4  y 
on  ait  fait  à  Paris  l'observation  suivante  ,  des  passages 
iopérieors  et  inférieurs  de  l'étoile  polaire. 

Passage  supérieur.    Passage  inférUuT* 

Distance  au  cénitli 45^,79837 47''^64a45 

Demi-somisie ,  ou  distance  du 

pôle  an  «^tritfr.  ...;•..    45*»,7203S 
Complément  de  blette  distance^ 

«a  hauteur  du  pôle.  ....    54-^37965 
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CHAPITRE    VII  L 

Du  calcul  des  réfractions  atmosphériques* 

^3.  JL  ouR  faire  les  oliservations  que  kous  Tenons  Aé 
décrire,  on  peut  choisir ,  à  volonté,  une  des  étoiles  cir- 
<)oiiipolaires ,  puisqu'elles  tournent  toutes  autoiur  du  même 
point  ;  cependant  les  observations  faites  sur  différences 
étoiles  ^  ne  donnent  pas  la  même  hauteur  du  pdle.  L'er- 
reur est  produite  par  la  VSfraction  qui  affecte  chacune 
d'elles,  et  qui  les  affecte  inégalement. 

£n  effet ,  la  même  étoile  est  moins  réfractée  dans  sa 
plus  grande  hauteur  que  lorsqu'elle^  décrit  la  partie  infé*-    , 
rieure  de  son  cercle  ,  ou. elle  est  plus  près  de  lliorizon.    \ 
Par  conséquent ,  la  hauteur  du  pôle  n'est  pas  exactement 
moyenne  arithmétique  entre  les  hauteurs  extrêmes.  L'err 
reur  est  égale  à  la  demi  somme  des  réfractions^  propres   . 
à  ces  hauteurs  ,  et  par  conséquent  le  lieu  du  pôle  calculé 
«le  cette  manière,  est  trop  élevée 

De  plus,  les  étoiles  décrivant  des  cercles  différens  autour 
du  pôle  ,  s'élèvent  et  s'abaissent  inégalement.  Elles  éprou- 
vent donc  des  réiractions  différentes  qui  influent  sur  la  haU'^  ■ 
teur  du  pôle  que  l'ott  déduit  de  leur  mouvementi 

Si  la  demi  somme  des  réfractions  extrêmes  était  tou- 
jours la  même ,  l'erreur  serait  aussi  toujours  égale,  et  toutes 
les  observations  marqueraient  le  lieu  du  pôle  à  la  même 
hauteur.  Mais  puisqu'elles  donnent  des  hauteurs  diffé^ 
rentes ,  c'est  une  preuve  que  la  demi  somme  des  réfrac- 
ilons  extrêmes  varie  pour  les  différentes  étoiles^  à  raison  de 
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lelenjlae  du  cercle:  qu'elles  décrivent  :  d'oa  îl  résnhe^pie 
les  réfractions  ne  suivent  pas  une  progression  aritmé-* 
tique,  en  décroissant  depub  Tborizon  jusqu'au  sénUh«  Qir 
c  est  une  propriété  caractéristique  de  cette  progres^on  ^ 
que  deux  ternies  quelconques ,  pris  k  ég^le,  dbtance  d'un. 
même  terme  ,  font'  toujours  la  même  sonuue. 

On  voit  donc  que  les  inégalités ,  données  par  les  obser- 
vallons  des  étoiles  circompoiaîres ,  peuvent  servir  a  vé- 
rifier les  fajrpothèsçs  que  l'on  pourrait  ^lire  sur  la  dimi- 
nation  de  la  réfraction ,  depuis  Fhorison  jusqiÇau  acénitb* 
Ce  sont  ântant  de  conditions  auxquelles  dcûvent  se  plier 
les  véntables  lois- des  ré&actions  atmosphériques,  et  pair 
conséqufflit  c'est  en  cbercbant  à  y  satisfaire  que  l'on  peut 
découvrir  ces  lois»   . 

C'est  par  Jes  essais  de  ce  genre ,  que  les  astronomes  ont 
d'abord  cherché  à  déterminer  la  réfraction  pour  dific* 
rentes  bauteurs.  Ils.  j  ont  employé  a^ssî  xme  autre  mé* 
tbode ,  qui  consiste-  à  comparer  le  lien  apparent  dea 
étoiles  avec  leur  lien  réel^  calculé  d'apsès  la.  conitai&«^ 
sance  que  Ton  a  de  leur  mouvement 

Quand  on  a  ainsi  trnové  ,  par  expérience,  la  Taleur  de 
la  réfractioa  pour  un  grand  nombre  de;  hauteurs  Irësr 
(eu  différentes  les  iH&es  des  autres  ,  depuis  Fboriion  jufrr 
qnau  zénith,  on.  remplit. les  intermédiaires ,  en  prenant 
^s  parties  j^oportionnelleSj,  ou  par.quelq^  autre  pro* 
tédé  de  calcjot  propre  à  lier  les  observât icms.  Cela  s'ap^ 
|eUe  inferpoler^  On  forme  de  cette  msAÎère.des  tabler 
<ie  réfraction  assez  exactes* 

74.  Ces  procédés»  sont  propres  à  faire  cennaître  Tefiet 
toUl  de  la  réfraction ,  au  moment  ouà  Ton  observe.  Ib 
donneraient  la  loi  de  ce  phénomène^  si  l'état  de  Taîr  étais 
toujours  le  mépis  \  mai^  sue  inCiiiité  de  csnses^  îb^»  cçsbj^ 
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▼ariable»^  le  modifie»!  et  inâuent  sur  la  ré&âetMMU»  If 
^rait  impossible  9  d'après  les  seuls  résuItaU  observés.^  de 
démêler  ce  qui  tient  en  particulier  à  chacune  d^  oet 
causes  ^  qui  tantÀt  se  loTorisent ,  tantôt  se  combattctU:  ara»* 
iueUement.  Il  feut  donc ,  pour  déterminer  exactement  >  el 
dans  tous  les  oaa^  les  lois  de  la  réfraction- >  remonter  pa» 
expérience  jusqu'aux  causes  physiques  cga\  la  prodfukient  y 
étudier  séparément  feurs  efi^ts.,  constcférer  ensuite  Itotst 
efibrts  réunîft^  et  suivre  ainsi  leur  inûnenee  jiisqaee  dbmi 
ces  derniers,  résultats. 

Or  j  en  partant  de»  expértenoê»  que  Hwnt  a  fMl€l»8«r la 
densité  de  Fair  et  sur  sa  force  réfraetlTe,  on  démoatie paille 
calcul  que  ^  depnisdouze  degrés  de  hauteur  appareiiteijiis^ 
qu'au  zénith  9  la  réfraction  ne  dépend  senstblemcfQl  q«e  d^ 
la  pression  de  Patmosphëre^  et  de  sa  températm^  diiBs  le 
Ken  où  l'obseryateur  est  placé.  €e  résultat  est  in^pendant 
de  toute  hypothèse  sur  )a  constitution  de  Fa^ne^hère. 

Lorsque  te  rayon  lumineux  ^\%  avec  Fhorisoi*,  un  angle 
moindre  de  douxe  degrés^  il  est  influencé  dans  s»  narefte 
par  l'état  des  couches  inférieures  d^  FatmoiGpfaèré'dattS^lCf^ 
Keux  éloignés  de  celui  ou  Fou;  observe  r  alora  ta  réÇNMHloa 
devient  extrêmement  ^Kffieiki  à  ^tertainer.  Au^  presque 
toutes  les  observations  astronomiques  se  font-eliè» ,  depiri^ 
douze  degrés  de  hauteur  jusqu^au  zénith  (a)-.  £>a  \tn  dtft 
•  réfractions  9  ëiitre  ces  limites,  étant  exactement  connue*^ 
on  peut  conistruire  des  tables  qui  donnent  immédi^^eftienl 
leurs  Videurs  toutes  calculées  pour  chaque  degré  de  hàtfr 
teur  apparente.  Il  ne  faut,  pour  cela  que  eonvertii^  en 
nombres  les  formules  trouvées  par  la  théorie.  Ces  tables. 
se  calculent  relativement  à  un  état  donné  du  bârom^trfr 


!■*■  i  I »  y 


(a)  Voyea  la  nate  3^  à  la  fin  da  Ihre^ 
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et  clu  thermomètre.  Oa  y  joint  les  pelites  corrcctîonfs  cor- 
respondantes anx  modiljcatîottts  de  l'atmosphère  ,  q.ai  sont 
indiquées  par  les  ?arialîons  de  ces  deux  înstrumens.  Oa 
trouTera  une-  de  ces  taUes  K  la  fia  du  livre  (  note  5  ). 
Comme  elle  est  indépendante  de  toute  hypothèse ,  elle 
poinra  servir  au  sommet  des  plus  hautes  montagmets  aussi 
bien  qu'au  niveau  des  mers;  maïs  il  ne  faut  pasl'otendre 
au-delir  de  ses  limites  ,  car  elle  deviendrait  inexacte. 

75.  La  réfraction  étaat  la  même,  pour  les  hauteur» 
égales  y  lorsque  l'état  de  Fair  ne  yarie  pos  d'une  manière 
sensible  9  elle  ne  change  rien  à  la  direction  de  la  méri^ 
dienne  ,  tracée  par  des  hauteurs  correspondantes  ;  sur-tout 
loTsqaf^  èës  hauteurs  sottl  priëes  dans  un  jour  serein  où 
la  température  est  à -peu-près  uniforme  ,  et  lorsque  1er 
soleif  est  déjà  assez  élevé  sur'  l'ho^izOni. 

n  n'en  est  pas  ainsi  des  distance^  angulaires  ies 
étoiles^  lorsqu'elles  sont  observées  k  différentes  hauteurs» 
La  réfraction  les  change  ^  mais  on  peut  les  corriger 
par  les ,  tables.  Alors  on  trouve  que  ces  distances-  sont 
eSftctelnenC  1%^  mêmes  poui^  tous  les  lieux  de  la  terre  ^ 
et  restent  totijoars  de  Ift  méiue  grandeur ,  dana  les  diverses 
périodes, de  le^ révolution  diurne  ^  ce  qui  achève  deeom* 
pletter  la  démonstration  que  nous  avons  donnée  dans 
Vartiçle.  47, 

Généralement  ,  par  l'eSet  de  la  réfraction  ,  l'arc  de 
distance  de  deux  points  du  ciel  parait  plus  petit  qu'il 
ne  Test  réell^nent^  même  lorsque  cet  arc  est  horizontal^ 
car  la  réfraction  élevant  tous  les  astres  dans  leurs  verti- 
caux ,  lesquels  concourent  au  zénith  ,  elle  les  fait  paraître; 
plus  près  de  ce  point ,  et  par  conséquent  plus  rappro- 
chés les  uns  des  autres.  Voyez  fîg.  i5.  D'où  il  suit  que 
dans  aucun  cas  il  n'est  permis  de  la  négliger. 
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CHAPITRE    IX, 

Détermination  des  pôlçs  et  de  Féquateur  célestes^ 

76.  JLi  A  réfraction  étaïkt  connue  par  ce  qui  précède ,  nom 
avons  tout  ce  qu'il  faut  poui*  déterminer  exactement  k 
hauteur  du  pâle  et  corriger  nos  premiers  résultats, 
yoici  le  type  du  calcul^  appliqué  à  l'exemple  du  n.**  72. 

Fxissage  supériei^r,    Passçge  inférieuf, 

pistaii(ce  apparente  an  zénith.  .  43°,798:i7  ■   47^,64243 

Kéfraction   moyenne o°,oi434  0^,01627 

Correction  de  température.  .  .  .     0*^^00071  0^,00089^ 


Distance  vraie :  .  .  .  .    45,8 1 332  47**,6595o 


Demi-somme ,  on  distance  irrâîe  dn  pôle  au  zénith 45^^7364i 

Complément  de  cette  distance ,  on  hauteur  du  pôle  à  Paria.  .  54%3635g 
C'est  48^.  ôo'.  i4"  en  mesures  sexagésinales  d^  cercle, 

77.  La  hauteur  du  pôle  peut  être  ainsi  détetininée  dass 
chaque  lieu  de  la  terre  ;  mais  cela  ne  donne  pas  encore 
la  direction  de  l'axe  de  l'èqualeur  ;  on  a  âieuleinént  ua 
de  ses  points.  L'autre  pôle,  s'il  était  visible,  suffirait  pour 
la  déterminer,  mais  il  est'caché  sous- l'horizon  du  côté  du 
sud.  Heureusement,  l'extrême  petitesse  de  la  terré  sup- 
plée à  ce  que  sa  convexité  nous  cache.  La  terre  entière, 
est  comme  un  point  par  lequel  passe  l'axe  de  l'équateur.  Le» 
lignes  droites  ;  menées  de  sa  surface,  ou  de  son  centre ,  k  ua 
même  pôle ,  doivent  donc  être  considérées  comme  âe  croi- 
i^ant  à  une  dislance  infinie  ;  ou  m^me  comme  absolum^nlt 
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parallèles  ^  ainsi  la  direction  de  l'axe  de  Péquateur  est  in^ 
diquée  dans  chaque  lieu  par  le  rayon  visuel  mené  du  pôle 
à  l'œil  de  ^observateur. 

'/B.  Un  plan  perpendiculaire  à  ce  rayon ,  et  mené  de  même 

par  l'œil  de  Tobservateur ,  peut  être  aussi  censé  mené 

par  le  centre  de  la  terre.  Ce  sera  donc  Véquateur  céleste. 

On  Fa  désigné  par  E' O  E ,    fîg.  19.  OP  est  l'axe  qui 

passe  par  les  p61es^£OH  l'horilbn^  OZ  la  yerticale. 

79.  Gomme  un  pareil  plan  est  purement  fictif,  on  fixe 
sa  posilion  ^  dans  l'espace ,  par  des  données  géométriques. 
Poor  cela  on  détermine  sa  trace  stu'  lliorizon  et  sa  hau^ 
tsur  y  c'est-à-dire  y  l'angle  't^u'il  fait  avec  VhorÎEon.  La  trace 
et  Véquateur  sur  P horizon  est  une  ligne  droite  O  E'  per-^ 
pendieulaire  à  la  méridienne  j  c'est-à-dire  y  dirigée  de  l'est 
à  l'ouest. 

80.  La  hauteur  de  Véquateur  sur  l'horizon ,  ou  l'angle 
E  O  H  ,  est  complément  de  la  hauteur  du  pôle  ,  car  Tanglc 
EOF  est  droit >  et  les  angles  HOE,  POH'  pris  en- 
semble valent  aussi  un  angle  droit. 

81  •  lift  position  des  parallèles  que  les  étoiles  décrivent, 
se  détermine  d'après  leur  distance  à  l'équateur.  Voyez 
£g.  92.  On  abset*ve  la  hauteur  méridienne  d'une  étoile  , 
et  celte  de  l'éqUaieui^  sur  l'horizon.  La  âifférence  de  ces 
liautetti*s,'  est  la  distance  angulaire  de  l'équateur ,  au  paral- 
lèle'qiie  l'étoile  "décrit.  Cette  distance  se  nomme  la  d^- 
cUnaiêôn.  Dans  Itt  figure  aa  ^  O  £  est  l'équateur  y  S  l'astre  , 
ES  )a' déclinaison.  . .  »  .. 

De-inéme  ,  la  dilForenee  entre  la  hauteur  du  pôle  et 

la- hauteur  méridienne  de  l'astre  sur  l'horizon  ,  donne  sa 

•  distance  au  pôle  y  mais  il  faut  que  ces  hauteurs  soient 

comptées  dans  le  même  sens.  .> 

t:<.  Pour  suivre  avec  plus  de  précision  lès  phéaomènqs 
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oélesles  ,  naus  venous  d'être  conduits  à  imaginer  diTeps 
j^lans,  tels  que  l'horizon ,  l'éc^uateur,  les  Terticaux ,  le  mé- 
ridien et  les  parallèles.  Ces  plans  prolongés  jusqu'au  cie^ 
coupent  la  ^kère  céleste  suivant  des  cercles  demi  les 
iHrcs  peuvent  servir  de  mesure  aux  angles  visueb  qiM  a'y 
trouvent  compris.  On  conçoit  ces  cercles  divisés ,  «uivant 
Ifusage  ordinanrc^  en  degrés^  minutes  et  seconde»^,  et  l'oB 
indique  les  angles  vi^jvats  par  Ifs  valeurs  des  angles  qui 
les  représealent» 

Par  exemple,  si  le&  pajon»  visuels ,  menés  à  deiix;  étoiles 
4âtuées  dan^  l'éqnafenr^  font  ensemble  un  angle  de  lo^, 
«n  dit  que  c6s  étoiles  £K>nt  éloignées  l'aune  de  l'autre  dç  %o^, 
QXk  qu'elles  sont  à  lo^^  de  distance.  On  exprime,  do-  k 
DQ^rae  manière. ,  tou3  les  angles  visuels  situés  datls^  des 
plans  qui  passent  par  le  centre  de  la  sphère  célestA*  Lcis 
drcs  qu'ils  eompreiinent  étant  des  arc»  de  grande' certes  ^ 
sont  comparables  entre  eux. 

Il  n'en  est  pa^  ainsi  des  petits  cercles  dont  le  fhtt  .oe 
contient  pas  le  centi:e  de  la^bère  céleste.  Un  degré  d'uç 
parallèle  situé  près  du  pôle ,  n'est  pas  égat  en  km^uecâr  à 
un  degré  de  l'équatieur  ,  ils  indiquent  sur  la  sphère^  eélesfce 
des.  arcs  bien,  dtffôrej:^,  et  ces  arcjs  varient  aveqla  dis- 
tance des  , parallèles  au  pôle.  Cependant  comme  l'obseç* 
vation  donne  quelquefois  des  arcs  de  pao^allèles  çélcîste^^ 
il  est  nécessaire  de  savoir  les  réduire  eu  arcs  de  l'équateur» 

S3.  :Popr.  cela  il  faut  d'abord  cqnn^dtre  la  distance  du 
parallèle  à  l'équateur  ^  ou  sa  déclinaison.  Par-là  son  tayon 
'fie  trouve  déterminé.  Or ,  en  général ,  les  circonférences 
sont  proportionnelles  à  leul*^  rayons  ;  ainsi ,  le  {tarai- 
Jèle  S  S'  fig.  23 ,  et  Téquateur  A  E,  étant  partagés  en  un 
même  nombre  de  degrés ,  il  s'ensuit  que  ces  degrés  sont 
proporti  onnelè  aux  rayons  de  le ui^  circonférences  ;  et  en 


eSêetnant  cette  proportion ,  on  voit  que  chaque  degré  du 

parallèle  exprimé  en  arc  de  Téquateur ,  vaudra  ce 

qui  donne  le  moyen  de  convertir ,  de  même ,  un  nombre 
quelconque  de  degrés ,  observés  sur  le  parallèle. 

Dans  un  cercle  CAP ,  dont  C  est  le  ceqtre ,  et  CA  ^  CP 
deux  rajons^  perpendiculaires  Fun  à  l'autre ,  le  rapport 

~—  se  nomme  le  cosinus  die  Tare  AS,  d'o&  résulte  la  rbgle 

AC 

foiyante.  Pour  réduire  un  noirfhre  de  degrés  j  minutes  e$ 
secondes  d^unparcUfèle ,  en.  diigré^y  minutes  et  secondes.de 
Véquàteur,  il  faut  multiplier,  ie  nombre  donné  par  h 
ÇQsinus,  de  la  déclinaison  dujforaUèle.  Qn  trouve  ce  cosinup 
tout  ealculé  dans  les  tablea  trigonon^étri^pies.,  lorsque^ 
l'on  connaît  l'angle  auquel  il  répond. 

Le  même  procédé  peut  servir  pour  des  arcs  de  petits 
(Cercles  qui  nie  seraient  pas  parallèles  à  l'équatcur^  Il  suflU 
de  les  multiplier  par  le  cosinus  de  leur  déclinaison ,  relatif 
vementàun  grand  cercle,  qui  leur  serait  parallèle. 

A  l'aide  4^  cetie  règle ,  on  n'emploie  jamais ,  dans  le^ 
calftuls  y  que  des  arcs  de  grands  cercles  \  et  les.  mesures  des 
angles  viauels  sont  toujours  comparables* 

84.  .11  ne  faut  jamais  oublier  que  ces  plans,  et  ces  cerv 
des  n'e^iLi^ent  pas  réellenient  et  matériellement  dans 
l'espace.  Ce  ^ont  des  abstractions,  qu'on,  emploie  pour 
désigner  dans  le  ciel  une  suite  de  points  située  circulai* 
cernent  suivant  certaiaes  directions. 
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CHAPITRE    X, 

D^s  pâles  et  de  Féquàtçeur  terrestres* 

.Sî5.  I  èjs  plan»  (le  l'équalenr  et  du  méridien  célesCr^ 
coupent  la  surface  de  la  terre  suivant  des  lîi^nes  courbes, 
qui  séraittit  exactement'  circulaires  y  si  la  terre  était  sphé^ 
riqtiè.  C'est  pourquoi  on  leur  a  donné  des  noms  analogues 
âui  -cercles  qui  leur  correspondent  sur  la  sphère  céleste; 
L'intersection  de  la  surface  de  la  terre,  pài^  ^lé'jplaù  dé 
f  équateur ,  se  nomme  Véguateicr  terresire.  L'aie  c^è  Péqua- 
teur,  considéré  sons  ce  rapport  ^  prend  le  nom  d*ïtxe 
'ê&  ta  terre  ;  èiifin  l'intersection  de  cette  même  âuriaée  , 
par  les  plans  des  méridiens  ,  donne  les  méridiens  ter* 
resires^ 

S6:  La  terre  est  si  petite  ^  qtxe  deux  plans  qui  Ta  ton- 
citeraient  It  ses  deux  pôles ^  et  qui  seraient  parallèles  à 
Féqnatenr  ,  passeraient' par' les  mêmes  étoiles^  et  iraient 
irencontrer  la  sphère  céleste  dans  Fcqnatcur  même ,  on 
dn  moins  ils  s^en  écarteraient  si  peu,  qne  la  difierénce  se- 
rait '  inappréciable.  Les  plans  des  parallëles  célestes  ne 
coupent  donc  point  la  surface  de  la  terre  ^  ils  passent  Tb» 
ffnimen't  an-dèfaors.  Mais  si  Fon  imagine  des  cÂnes  qui 
aient  leur  sommet  au  centre  de  ta  terre  ,  et  pour  base 
les  difieréns  parallèles  célestes  ^  ces  cônes  couperont  la 
terre ,  supposée  sphérique ,  suivant  des  cercles  qui  seront 
parallèles  à  l'équateur,  et  que  Ton  nomme  pour  cette 
raison   des  parallèles  terrestres, 

&?.  Ces.  parallèles  diflerent  les  uns  des  autres  >  par  les 
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)kmlcd  i]ui  passent  au  zénith  des  points  qu'ils  comprennent. 
H  est  visible  en  effet  que  la  direction  de  la  verticale  et  là 
pCidtion  du  zénith  yarient  d'un  lieU  à  un  autre  ^  à  cause 
de  la  rondeur  de  la  terre.  On  ^  sert  de  t;ette  circonstance 
pour  distingutr  les  divers  parallèles  terrestres ,  d'après 
i'aBgle  que  leur  verticale  fait  avec  le  plan  de  Téquatcur* 
Cet  angle  se  nomme  la  latitude  du  parailète. 

Dans  la  fig.  24 ,  Z  O  est  la  verticale  menée  au  point  O 
sur  le  parallèle  O  O'.  La  ligne  O  E  étant  supposée  pa- 
rallèle à  l'équateur,  l'angle  ZOE  es(t  la  latitude  du  point 
O.  Si  la  terre  est  3plïérique  ,  la  verticale  ZO  passe  par 
son  centre  ,  et  l'angle  2  O  E  égale  Z  C  E.  Quelque  soit 
la  figure  de  la  terre ,  la  latitude  est  nulle  à  l'équateur  , 
parce  que  la  verticale  se  trouve  dans  le  plati  de  l^équa- 
teur  même.  Au  pôle ,  elle  est  égale  à  loo'* ,  parce  qu'alois 
la  verticale  C  P ,  est  l'axe  même  du  pôle  ,  et  se  trouve  per- 
pendiculaire à  l'équateur.  La  latitude  varie  tnlH^  ces 
limites  depuis  o*  jusqu'à  loo®. 

88.  Pour  connaître  la  latitude  d'un  lieu  ,  il  suffit  de 
mesurer  la  hauteur  du  pèle  sur  l'horizon  ;  car  soit  P  le 
pôle,  O  H  l'horizon,  CE  une  droite  parallèle  à  l'équa- 
ftear,  et  menée  dans  le  plan  du  méridien  EO,  les 
angles  £  O  P ,  Z  O  H  sont  égaux ,  et  chacun  d'eux  vaut 
tooP.  Retranchant  la  partie  commune  Z  O  P ,  il  reste  EO  Z 
égal  à  P  O  H  5  c'est-à-dire,  qu'en  général  y  la  latitude  d'un 
iiea  est  égale  à  la  hauteur  du  pôle  sur  Vhoriion. 

La  latitude  est  boréale  pour  les  pays  situés  au  nord  de 
l'équateur;  elle  est  australe  pour  ceux  quiso^t  au  midi. 

89.  Le  pôle  horéal  de  la  ten^e  est  situé  dans  la  mer 
glaciale  ,  entre  la  Russie  septentrionale  et  le  Groenland^ 
•Le  p6le  austral ,  qui  lui  est  opposé  ,  est  placé  au-delà  de 
ia  KouveUe-HoUandc.  ILison^l'un  et  l'autre  eu viro^aués 
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de  glaces ,  qui  n'ont  pas  permis  ;  jusqu'à  présent  y  aux  nay^* 
jgateurs  d'en  approcher.  ; 

On  connail  beaucoup  mieux  la  trace  de  l'cquateur  tçrr 
restre.  11  passe  à  l'ile  de  Saint-Thomas  dans  la  mer 
â'£thiQpie  y  traverse  l'Ëlhiopie  elle  -  même  ^  qui  çst  uii# 
partie  de  l'Afrique  ;  passe  à  Sumatra  ^  à  Bornéo ,  dans  I| 
Kouvelle-Guînée  ;  de-là  se  prolonge  à  travers  la  mer  di 
^ud^  jusqu'au  Pérou,  et  étant  rentré  de  nouveau  dans 
l'océan  atlantique,  ilvient  terminer ,  aux.  rivages  de  l'Afirir 
que^  le  contour  entier  de  la  terre. 

90.  La  hauteur  du  pôle  reste  toujours  la  même ,  ai;^ 
dessus  de  l'horieon  de  chaque  lieu.  L'axe  et  l'équateur 
de  la  terre  répondent  donc  toujours  aux  mêmes  points 
de  sa  surface  ;  mais  ils  répondent  successivement  à  divers 
points  de  la  sphère  des  fixes.  L'étoile  qui  est  placée  k 
l'extrémité  de  la  petite  ourse,  et  que  nous  nommons 
J'étoile  polaire ,  parce  qu'elle  est  aujourd'hui  voisine  dv 
pôle ,  en  était  fort  éloignée  du  tems  d'Hipparque,  c'est4 
(k-dire ,  il  y  a  environ  deux  mille  années.  £lle  s'en  ap- 
proche encore  peu  à  peu  de  siècle  en  siècle ,  après  quoi 
elle  s'en  éloignera.  Par  suite  de  ce  changement  ,  les 
étoiles  situées  dans  l'équateur  céleste  se  déplacent  peu 
à  peu  toutes  ensemble ,  et  d'autres  les  remplacent  dans 
ce  plan  ;  cependant  la  hauteur  du  pôle  reste  la 
mémeu 

Ce  mouvement  progressif  s'appelle  la  précession.  C'est 
le  premier  mouvement  propre  que  l'on  ait  reconnu  dans 
les  étoiles.  On  a  cru  long-tems  qu'elles n^en  avaient  pas  d'ail* 
très  y  mais  les  instrumens  s'étant  perfectionnés  ,  on  en 
découvrit  un  qui,  par  sa  petitesse,  avait  échappé  d'abord. 
Picard  ,  en  observant  pendant  plusieurs  années  les  hau- 
teurs méridiennes  de  l'étoile  polaire,  s'aperçut  qu'elle  n'o^ 
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(téisMitpas  eiactementà  la  précessîon^Sa  dédinaisèn  avg-» 
menlak  à  la  vérité ,  mais  noa  pas  d'une  manière  régU'« 
lière  ;  «Ue  élaîl  trop  ;  grande  en  hÎTer  et  trop  petite  eoi 
écé.  Ëafin  y  au  bovt  de  l'année  ^  tout  se  trouvait  comprise, 
et  il  ne  restait  qae  le  déplacement  dû  a  la  précession.  Ces 
remarques  furent  oondrmées  et  développées  par  Bradlcy« 
U  prouva  qu'en  effst  les  étoiles  oscillent  alternaiivemcut 
du  nord  au  sud  y  et  du  sud  au  nord ,  dans  la  période  d'ufi« 
année  ,  et  il  trouva  la  eause  de  ce  phénomène ,  auquel 
on  a  donné  le  aom  à'abêrraUon.  Nous  en  r^arleroos 
par  la  suke. 

''  Eftfin ,  lorsque  la  préoeision  et  Paberratioii  fiif>ent  cott«* 
nues  et  calculées ,  on  s'aperçut  qu'elles  ne  suffisaient  paa 
encore  pour  représenter  exactement  les  positions  des  étoi- 
les. Il  j  avait  encore  une  inégalité  très-petite  qui  les  alu>« 
rait.  ËnTobservant  avec  soin^  on  détermina  sa  quantité, 
et  sa  période  9  qui  est  de  18  ans  ;  car  après  18  ans  tout 
rentre  dans  le  même  ordre  que  si  la  précesskm  eût  seule 
eiisté.  Cette  nouvelle  inégalité  a  été  nommée  nutalioiu 
Les  mouvemens  dont  ^   viens   de  parler  n'aflkctent 
pas  seulement  les  déclinaisons  des  étoiles  y  ils  changent 
aussi  leurs   méridiens.  Si  }e  n'ai  rien  dit  de  ce  chao^ 
gement ,  c'est  qu'il  faut  pour  le  reconnaître  employer  des 
procédés  que  nous  n'avons  pas  encore  décrits. 

Ces  mouvemens  ne  sont  pas  particuliers  aux  étoiles , 
ils  sont  communs  à  tous  les  astres  et  se  combinent  avec 
leurs  mouvemens  propres.  D'après  cela  ils  pourraient  bien 
ne  pas  se  faire  réellement  dans  les  étoiles  ^  caries  appa- 
rences seraient  les  mêmes  si  l'équateur  de  la  terre  et  l'axe  qui 
loi  est  perpendiculaire  se  déplaçaient  avec  elle^  peu  à  peu, 
en  se  balançant  dans  le  ciel.  La  hauteur  du  pôle  sur  Xho* 
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rizon  âe  cKaque  lieu  serait  toujours  la  méhie ,  Idus  tel 
objets  terrestres  conserveraient  leurs  positions  respectives^ 
et  nous  nous  croirions  encore  immobiles  au  milieu  d'eux; 
liCS  astres  nous  paraîtraient  donc  faire  dans  les  cieux  tous 
les  mouvemens  que  la  terre  ferait  en  sens  contraire» 
1S.0U&  avons  déjà  rem#rqué  que  les  seules  apparences  ne 
peuvent  pas  décider  laquelle  de  ces  deux  hypothësel^ 
.est  la  véritable. 

Nous  chercherons  bientôt  les  lob  précises  des  cei 
phénomènes  y  mais  comme  les  observations  astronomie 
ques  n'acquièrent  toute  leur  exactitude  qu'en  y  ayanl 
égard  ,  il  était  dès  à  présent  nécessaire  d'en  indiqpieit 
l'existence*  ' 
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CHAPITRE    XI. 
Se  la  mesure  du  tenu» 

ai..JLlATie  de  lliommê  est  une  saccession  côicAitiaenel 
de  travail  et  de  repos.. Ces  alternalives  sont  commandée^ 
r  par  la  nature  ;  elles  sont  réglées  par  la  présence  et  par 
Pahsence  du  soleil.  Mais  les  périodes  de  ces  phénoinëné^ 
lont  trop  longues  pour  que  l'homme  puisse  les  consacrer , 
lans  interruption ,  au  repos  ou  au  trayail.  II  est  bblî^ 
de  les  partager  eu  d'autres  plus  petites  ,qui  s'accomniodétit 
aûeox  k  ses  fiicultés  physiques  et  morales.  De-là  ndée  du 
teins,  dé-là  les  divisions  égales  du  jour  et  de  la  nuit  ^ 
employées  ches  tous  les  peuples  civilisés. 

9a.  Jje  Uma  n'est  pas  un  phénomène  particulier  ^que 
ton  puisse  saisir  ^  c'est  la  succession  même  des  phéno- 
mènes ;  ou  plutôt,  c'est  la  trace  laissée 'dans  la'  mémoire^ 
par  l'observation  successive  de  plusieurs  effets.  En  ix>yant 
tous  les  jours  que  les  choses  changefat^  èii  vbjant  qu'elles 
eut  un  commencement  et  une  fin  ,  nous  acquérons  Fidée 
taçanl  et  diaprés  :  c'est  en  cela  que  consiste  le  tems.   * 

En  effet,  en  examinaut  bien  ce' que  tiouS'  enteudo^ 
par  des  inùenfoUes  de  Unia  égaux ,  oïl  voit  que  ce  sont 
des  sùccessious  d'etfets  pendant'  lesquelles  nouûs  'potik*rions 
exécuter  les  mêmes  choses ,  de  là  iuéme  manière  \  ou  pen- 
dant lesquelles  les  mêmes  phénoniènés  se  reproduiraient 
dans  le  même  ordre.  Au  contraire  ,  les  intervcMes  nfe 
tenuinégcoêx  sont  ceux  dans  lesquels  nous  ne  pourrions 
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pas  exccùlér  léê  mêmes  choses  ;  par  exemple  ^  paroourir 
le  même  chemin  ^  ou  faire  le  même  travail. 

C'est  donc  le  fooiÎTeitaeilUt  (pii  nous  donne  l'idée  di 
lems  j  c'est  aussi  par  le  mouyement  que  le  tems  se  mesure. 

Par  exemple  ^^lersqu'un  vase^  percé  dans  sa  partie  in& 
rieure ,  est  rempli  d'eau,  ou  de  ssJ>le  fin  jusqu'à  une  hau- 
teur déterminée ,  il  faut  un  certain  tems  pour  qirïl  si 
Tuide  ;  et  ce  tems  est  toujours  le  tiïème  lorsque  le  ysfeft 
est  rempUjdela  même  manière,  à  l&ta^me  hauteur.  ToA 
des  intervalles  de  t^ms  égaux. 

Mais  si  l'on  compare  ce  vase,  à  tm  autre  ^  pttift  ff^^ 
4>a  pliis  grand  ,  il  se  yuidera  plutôt,  ou  plus  tutd  :  vdiik 
)^  intervalles  de  tems  inégaux, 

La  comparaison  de  ces  intervalles  etafre  eux.  piUtlè 
mojendes  intervalles  égaux  qu'ils  renfbt1ateftt,ToMi64à 
mesure  du  tems» 

oL  Si  l'on  a  hien  comprb  ces  défînttioils,  xm.  MiMt 
lERcilement  ce  que  î^ai  à  dire  sur  les  xtiojenl^  Iqvéè  le» 
kommes  ont  successivement  employés  pour  itohifer  )é 
lemi» 

Le  premier,  et  le  plus  ancien  sans  doute ,  lest  là  VkidMlib 
4tt  tems  par  des  soleils  ^  ou  par  lé  nombre  db  fbb  ^qiA9 
le  soleil  a  reparu  sur  l'horizon.  Elle  est  encore  iasiit€6  éhtts 
quelques  peuples  sauvages.  Us  éstiiiient  gr<»fcihL'ëAtfeÉt 
le  milieu  du  jour  ^  par  la  hauteur  du  soleil ,  mi  ^w  la 
longueur  de  leur  ombre  ^  qui  est  plus  courte  en  cétlM- 
tant,  que  dans  tout  le  reste  de  la  journée. 

Cette  tnanière  de  compter  le  tems  est  défeetucnttBè.  lift 
présence  du  soleil  sur  lliorîzon  n'indique  pas  des  îtÊtéh 
Talles  de  tems  égaux.  U  est  sensible  que  les  titliis'tlWi^ 
sont  plus  longues  que  l'es  jours,  et  les  jours  d^été  ftlt^^ldi^p  j 
que  les  nuits.  En  été ,  le  soleil  décrit  au-dessus  de  llio^  \ 


\ 
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tu<m  plas  .de  la  moitié  de  son  cercle  dîiime;  en  hiver  ^ 
il  en  décrit  moins  de  la  moitié. 

94.  On  conçoit  donc  que  l'on  aura  une  mesure  plu^ 
par&ite  ,  en  prenant  pour  période  le  tems  entier  que  l^ 
soleil  cmjdoie'  à  décrire  3on  cercle  diurne  ;  car  le  jour 
n^aogmente  pas  sans  que  la  nuit  diminue  ;  il  ne  diminue 
pas  sans  que  la  nuit  augmente.  Les  inégalités  de  ces  pé- 
riodes se  faisant  aux  dépens  l'une  de  l'antre  ,  doivent 
fie  compenser  mutuellement  dans  la  mesure  totale ,  corn- 
posée  de  leur  somme.  Suivant  cette  manière  de  compter, 
on  appelle  un  jour  solaire  l'intervalle  de  tems  que  le  soleil 
emploie  à  revenir  au  même  méridien. .  Chaque  )our  est 
«opposé  commencer  à  minuit ,  c'est-à-dire  y  au  moment  d« 
passage  du  soleil 'par  le  méridien  infériéuf. 

Jusqu'à  présent  lea  astronomes  ont  compté  les  jours  d'ua 
midi  à  l'autre  \  mais  comme  cette  méthode  n*a  aucuji 
avantage  réel^  on  est  convenu  d'j  renoncer,  et  de  se  con- 
fonne?  à  Fusage  général.  C'est  au  bureau  des  longUudeê 
de  France  que  l'on  doit  ces  changemens  ,  plus  inq[»or- 
tans  qu^  ne  paraissent  au  premier  coup-d'œil.  Pour  ré- 
pandre les  sciences  ,  il  &ut  les  rapprocher ,  autant  que 
possible  y  des  usages  et  du  langage  de  la  société* 

Dans  l'usage  civil ,  on  suppose  le  jour  divisé  en  a4  parties 
égales  que  Von  nomme  Tieures  \  chaque  heure  se  divise  en  60 
minutes  ^cliaque  minute  en  60  secondes.  Cet  usage  parait  lié 
àTaneieniie  division  sexagésimale  du  oerck  .eu  3£o^ ,  du 
degré  en  ^  minutes ,  de  la  minute  •en  €0  secondai» 
four  conserver  la  correspondance^  noua  adopterons  cette 
divisLon  du  cercle^  lorsque  nous  emploierons  celle  du 
jour  «n  a4  hennés.  ^ 

95.  Les  estronemes  comptent  les  94  heures  de  suile 
d'un  midîj  M  midi  ffuîraiit.  Dans  l'opage  ordim<tîfe  ,  ^n 
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B^àrréte  à  minuit^  quand  on  a  compté  12  heures  /et  on  r0* 
commence  ^  en  dUlinguant  ces  deux  périodes  en  henrcida 
soir  el  en  heures  du  malin.  La  méthode  des  astronoi&es 
est  plus  régulière  et  plus  simple  (a). 

96.  Depuis  qu'on  a  introduit  l'échelle  décimale  dans 
toutes  les  mesures  ^  on  a  partagé  le  jour  en  10  IienrM , 
llieure  en  100  minutes ,  la  minute  eu  100  secondes  ;  ce  qui 
répond  à  la  subdivision  du  quart  de  cercle  en  100  degrés, 
du  .degré  en  100  minutes  ^  do  la  minute  en  100  secondes^ 
Ces  divisions  sont  plus  simples  y  plus  commodes  pour  les 
calculs  f  et  sous  ce  double  rapport  >  il  f  a  lieu  d'espérer 
qu'elles  deviendront  un  jour  d'un  usage  général  parmi 
les  astronomes  :  c'est  pourquoi  nous  j  réduirons  toni 
nos  résultats. 

97.  Vçur  reconnaître  et  fixer  ces  divers  intenralles  de 
tems,  on  a  successivement  employé  divers  procédés  plus 
ou  moins  parfaits.  Les  uns  sont  mécaniques,  les  antres 
astronomiques. 

On  n'eut  pendant  long-tems  que  des  horloges  asses 
inexactes,  qui  mesuraient  le  tems  par  l'écoulement  da 
sable ,  de  l'eau ,  ou  de  quelque  autre  liquide.  On  les  nom- 
mait des  clepsydres. 

On  leur  substitua  avec  avantage  les  horloges  à  roues , 


(a)  C'est  probablement  l'usage  des  horloges  à  aoimerie  »  qui  a. 
plcbé  cette  métbode  d'être  gëaéÉralement  adoptée.  Il  eût  éïé  tX9f 
incommode  de  compter  vingt  conps  de  suite ,  pour  savoir  s^  est 
hait  heures  du  soir  on  du  malin.  D'ailleurs ,  en  ne  comptant  tffià 
douze  heures ,  la  construction  des  -horloges  devenait  un  peu  plù 
facile.  Ces  motifs  ont  dû  suffire  pour  déterminer  l'usage. général, 
qui  y  an  reste  ,  n'a  pas  d'inconvénient  pour  la  société  ,  puisqu'il  est 
impossible  d^  ceofon^ç  Ici  deux  périodes  du  soir  et  4u  matin. 


i 
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en  mouremeiit  par  un  poids.  Celles-ci  exigeaient 
la  artifice  particulier.  Si  le  poids  eût  éié  abandonné 
librement  k  l'action  de  la  pesanteur^  il  se  serait  accéléré 
dans  fa  chute ,  et  le  mouvement  de  l'horloge  n'aurait  pas 
indiqué  des  intervalles  de  tenis  égaux.  Il  fiaillait  donc  que 
la  descente  du  poids  fût  interrompue  à  tous  momens^  de 
namëre  à  ne  lui  laisser  faire  ^  chaque  fois^  que  de  très^ 
petites  chutes.  On  j  parvint  au  moyen  d'un  balanciec 
circulaire ,  placé  horizontalement  ^  et  tournant  avec  effort 
auloor  d'un  axe  vertical.  Cet  axe  porte  deux  palettes , 
me  les  dents  d'une  roue  vont  pousser  alternativement. 
Tandis  que  le  poids  de  l'horloge  fait  tourner  la  roue  , 
celle-ci  par  une  de  ses  dents  pousse  la  palette  qui  cède 
lentement  à  son  effort  ;  enfin  la  dent  s'échappe  ;  et  aussi- 
tôt, la  dent  opposée  tombe  sur  l'autre  palette  ^  o&  elle 
produit  le  même  jeu.  Le  poids  se  trouve  successivement 
libre  et  retenu  par  cet  effet  alternatif^  d'où  résulte  l'unie 
formité  du  mouvement ,  et  la  régularité  de  l'horloge  (a). 

Les  découvertes  de  Galilée  sur  la  pesanteur  ^  et  l'appli- 
cation que  Huygens  en  fit  aux  horloges,  complétèrent  ce 
mécanisme. 

98.  Lorsque  l'on  suspend  un  corps  pesant  à  l'extrémité 

(a)  On  emploie  aujoard'hoi  an  artifice  à  peu  près  semblable  pour 
r^er  nos  montres  de  poche  ;  dans  celles-ci ,  la  résistance  qu'offre 
k  balancier  est  produite  par  un  ressort  tourné  en  spirale  ;  royez 
||,  ao.  Mais  cette  înTention  est  postérieure  à  celle  des  horioges  à 
^di  9  et  même  à  celle  des  liorloges  à  pendule ,  dont  nous  allons 
parier*  On  ^ne  sait  pas  précisément  quel  était  le  moyen  de  résis- 
tance ,  employé  dans  les  balanciers  des  anciennes  horloges.  C'était 
probablement  la  résistance  de  Pair  ,  comme  dans  les  volans  des 
toome-broches ,  ou  peut-être  encore  la  torsion  d'une  corde  à  laquelle 
Taie  dn  balancier  était  suspendu. 
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ififérienre  d'un  fil^  fixe  par  son  autre  eilrémité,  te  tk  pvcnè 
naturellement  la  direction  yerticale^  el  le  corps  se  plaev' 
au  point  le  plus  bas.  Si  on  l'écarté  un  peu  de  cette  poA* 
tton ,  il  tend  à  j  revenir  en  yertu  de  sa  pesanteur.  Ente 
si  on  Tabaiidonne  à  lui-même^  il  oscille  de  part  et  d'autre 
de  ta  verticale  ;  et  par  une  propriété  extrêmement  reiMi^ 
q[naMe ,  ses  oscillation»  sont  toutes  ùtockronea^  c^esl*à'^Ëre,i 
de  même  durée. 

Cette  propriété  n'est  pas  seulement  un  résultat  Stntffh 
rience  ,  elle  se  prouve  rigoureusement  par  le  calcul  (a).' 
Il  en  est  de  même  des  petites  oscillations  d'un  eoirps  df 
figure  quelconque ,  attaché  à  Fextrémité  d'itne  verge  dé 
forme  invariable  (b).  Des  corps  ainsi  suspendus^  et  mis  ^' 
mouvement  de  cette  manière  y  se  nomment  des  penduisÊ. 

La  durée  de  ces  oscillations  dépend  de  la  figdrs  dtt 
corps  suspendu,  de  sa  grandeur,  de  sa  masse  et  de  Ié 
longueur  de  la  verge.  Mais  les  géomètres  ont  trouté  detf 
méthodes ,  pour  ramener  tous  les  cas  à  celui  dHm  fca^ 
dule  y  dans  lequel  la  masse  de  la  verge  serait  nulle ,  par 
rapport  à  celle  du  corps ,  considéré  comme  un  point  inft«' 
niment  dense.  Ce  pendule  idéal  se  TL^taxaependuie  êirUph^ 
Les  autres  sont  dtspendulea  composés,  horsqu'on  a  observé 
les  oscillations  d'un  pendule  composé,  on  peut  en  conclura 
la  longueur  du  pendule  simple  qui  ferait  ses  oscillations 
dans  le  même  tems.  De  cette  manière  on  n'a  jamais  à  compa- 
rer que  des  pendules  simples  de  différentes  longueurs  ^  et  !• 
calcul  fait  encore  connaître ,  d'après  cette  longueur^  ht 
durée  de  leurs  oscillations  (c). 


m^ammmmmt 


(a)  Voyez  le  Traita  de  Mécanique  ,  po^e  227, 

^b)  Idem ,  pag.  3o3. 

(c)  Voyea  la  nQte  4  à  la  £0  dciUf r#« 
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f9.  Ces  oicillations  régulières  sont  très-propres  à  rem>- 
placer  le  mouvement  alternatif  du  balancier  ;f  dans  les  hor- 
loges k  roues.  Elles  ont,  dç  plus,  l'ayantage  précieux  de 
régler  les  chutes  successives  do  poids ,  d'après  des  inter- 
Tallep  de  tems  parfaitement  égaux.  Alors  le  mouTement 
d^  roues  se  conforme  à  celui  du  pendule  ;  une  dent 
échappe  à  chaque  vibr^ion,  et  comme  les  vibrations  sont 
toutes  égales  en  durée ,  les  pas  de  la  roue  sont  parfaitement 
^^ûformes.  ^um  n'emploie-t-on  plus  aujourd'hui, pour  les 
^bseryçitionsi  que  des  horloges  à  pendule,  que  Ton  nomme 
talgairement  des  pendules  ,  du  nom  de  la  pièce  qui 
produit  leur  régularité.  Leur  mécanbme  réduit  à  son 
plus  grand  degré  de  simplicité  est  représenté  dans  la 
figure  aS  (a). 

loo»  Dès  q4'on  eut  des  instrumens  pour  mesurer  le 
fiaaatp  QH  dnt  s'aperc^oir  que  le  mouvement  du  soleil  est 
iaégal.Llntervallede  tems,  qui  s'écoule  entre  deux  passages 
consécntifii  du  soleil  au  méridien,  n'est  pas  toujours  le 

* I        ■    <.ILl.     L  ■     ■       ■  .  I  ■■  ■  '  ' 

,  (a)  Le  pendule  ,  à  eba^e  oeeilîatÎQii  ,  fait  toflraer  l'act  kori-* 
wntal  Aa,  ««quel  il  est  atucké  par  le  baut.  Cet  «xe  porte  une 
tige  B  b  »  rectmrbée  par  aon  ejttréjqûté  inféripqrp.  Qnan4  le  pendple 
m  «Une  la  nmation  L'  1  »  la  branche  b  vient  en  b'  :  son  extrémité 
inférieiire  te  dégage  dea  dents  de  la  roue  ,  ceUe  -  oi  commence  à 
tonmer,  entraînée  par  le  poids  F';  mais  par  le  retour  da  pendule 
«I L ,  ca  BouTemeat  est  bientôt  înteiTOfiipti. 

Di^ns  les  borloges  acmellement  en  usage  >  le  pei^dnle  fait  mou- 
tûir  une'  pièce  bor^pntale ,  recourbée  par  les  deux  bouts ,  et  qui' 
fffréte  successirement  la  roue  ,  d'un  côté  et  de  l'antre  ;  c'est  ce  que 
Pou  nomme  un  échappement.  Il  y  en  a  de  plusieurs  espèoes.  On  ue 
eomalt  rien  de  plus  parfait  dar.'i'ce  genre  que  Pécbappement  d^ 
Lepaute ,  tel  qu'on  le  roit  dans  le  pcindj^le  d^  robvervatoire  »  |^ 
ftria. 
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même.  Le  jour  solaire  n'offire  donc  pas  une  période  exaeli 
pour  la  mesure  du  tems. 

Lorsque  les  horloges  ont  été  perfectionnées ,  on  a  dé^ 
terminé^  avec  précision ^  l'étendue  et  les  lois  de  celte  iné- 
galité^ alors ^  en  prenant  un  terme  moyen ,  entre  les  plot 
courts  et  les  plus  longs  jours  ^  on  a  connu  ce  «ju'U  fitoi 
ajouter  ou  6ter  à  chaque  jour  solaire  apparent ,  pour  là 
ramener  à  l'égalité.  Cette  correction  s'appelle  Féquatiôndà 
tems.  Le  tems  solaire  ainsi  corrigé  se  nomme  tetnê  moyen» 

loif  Les  astronomes  ne  trouvant  plus  assez  d'exacti^. 
tude  dans  l'usage  du  jour  solaire  ^  ont  eu  recourt  aui; 
révolutions  diurnes  de  la  sphère  céleste;  car  cesrévolvliont 
paraissent  d'une  égalité  parfaite^  du  .moins,  autant  que 
nos  sens  peuvent  en  juger.  On  a  donc  pris  ,  pour 
unité  de  tems ,  l'intervalle  compris  entre  deux  passagesi 
.consécutifs  d'une  même  étoile  au  méridien.  Cette  période 
se  nomme  le  Jour  sydérah  "  ' 

102.  Enfin  les  instrumens  ayant  acquis  encore  plus  da 

perfection  ^  on  est  parvenu  à  reconnaître  dans  les  étoiles 

•  plusieurs  mouvemens  particuliers  y  que  nous  avons  déjà 

indiqués  plus  haut.    On  les  a  suivis  avec  beaucoup  de 

soin,  et  on  a  déterminé  les  lois  auxquelles  ils  sont  assujettit. 

Le  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste  dégagé  de  ces 
petites  inégalités  y  forme  l'unité  de  tems  la  plus  exacte  : 
c'est  celle  que  l'on  ^emploie  dans  les  observatoires,  pour  les 
recherèhes  astronomiques. 

Le  tenvs  moyen  solaire  qui  participe  aux  mêmes  erreurs^ 
exigerait  les  mêmes  corrections.  Il  offre  donc  une  période 
un  peu  moins  exacte  y  mais  qui  suffit  lorsque  l'on  n'a  paf 
'  ))esoin  d'une  précision  extrême. 

!|Le  t9ma  solaire  apparent  y  ^ue  l'on  nomme  quelquefoii 


P   H  T   s   I  Q  U  K.  89 

mal  à  propos  9  fems  vrai ,  n'est  plus  guère  employé  main* 
tenant  qne  dans  la  rie  civile. 

io5.  La  découTerte  SuccessÎTe  de  ces  inégalités ,  leur 
étendue ,  leurs  périodes  y  sont  autant  d'objets  qui  vont 
nous  occuper  dans  la  suite  de  cet  purrage  ;  mais  il  était 
nécesBÙrc  d'en  indiquer  ici  la  filiation ,  pour  que  l'on  pAt 
entrevoir  la  série  des  essab ,  par  lesquels  on  est  porrena 
a  la  dernière  exactitude. 

n  n'est  pas.  douteux  d'ailleurs ,  qu'en  perfectionnant 
encore  les  instrumens  et  les  méthodes  d'observation ,  on 
découvrirait  de  nouveaux  phénoniènes;  peut-être^  par 
exemple^  de  nouvelles  inégalités  dans  le  mouvement  diurne  , 
in^alités  qui  échappent  aux  instrumens  actuels  j  mais  qu« 
Ton  sabirait  avec  des  instrumens  plus  précis» 

Cette  alternative  continuelle  de  perfectionnemens  et  de 
corrections  y  de  résultats  et  d'essais^  oiFre  à  la  fois  la  preuve 
et  l'exemple  de  ce  que  nous  avons  dit ,  dans  le  commen- 
cement de  cet  ouvrage ,  sur  la  méthode  tour  à  tour  pro- 
gressive et  rétrograde  de  l'astronomie. 

io4.  Pour  rendre  les  horloges  comparables  entre  elles, 
il  est  nécessaire  de  les  régler ,  et  pour  pouvoir  compter 
sur  leur  exactitude  y  il  faut  s'assurer  de  la  régularité  de 
kur  marche. 

Comme  presque  toutes  les  pendules  sont  construites 
siùvant  la  division  sexagébimalc  du  jour  ^  les  astronomes 
règlent  les  leurs  de  manière  qu'elles  marquent  précisément 
24 heures^  entre  deux  passages  consécutifs  d'une  même  étoile 
au  méridien.  Ainsi ,  en  supposant  qu'à  l'instant'  du  passage 
d'une  étoile ,  la  pendule  ait  marqué  o\  o' ,  o'^,  si ,  une 
heure  après^  on  voit  une  autre  étoile  au  milieu  de  la  lunette 
ou  en  conclut  que  l'angle  compris  entre  les  méridiens  me- 
liés  par  ces  deux  étoile^  ^  est  la  vingt-quatrième  partie  de  la 
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circonférence  entière  >  et  par  conséquent  1 5^  de  la  ditiiioii 
sexagésimale*  En  effet  y  tous  les  méridiena  paa^aul  pur 
les  deux  pâles  ^  et  étant  perpendiculaires  au  plan  de 
l'écpateur  ^  leurs  inclinaisons  req^ectives  ont  pour  mesura 
les  arcs  de  l'équateur  céleste  qui  sont  compris  entre  eusu 
Yojes  fig.  26  y  où  C  est  le  centre  de  la  àpltère  céleste  ^  C  P 
Taxe  qui  passe  par  les  pèles,  M  M^  £  Téquateur ,  M  Pj  M'  7 
deux  méridiens  célestes,  et  S,  S^  deux  étoiles  qui  7  sont  située» 

An  lieu  de  diviser  le  cercle  en  36o<> ,  rien  n'empédiait 
les  géomètres  de  le  diviser  en  ^4 ,  et  de  partager  ensuite 
chaque  degré  en  60  minutes  ,  ahaque  minute  en  60 
secondes.  Alors  la  division  du  cercle  aurait  été  la  même  que 
celle  du  jour,  et  la  pendule  aurait  marqué  les  degrés-, 
minutes  et  secondes  de  l'équateuri  qui  passent  an  méridiaa. 

Mais  comme  56o  est  égal  k  \5  ibis  a4|  ces  degrés, 
minutes  et  secondes  horaires ,  raient  1 5  fois  autant  que  can^; 
de  la  division  sexagésimale  du  cercle  ;  de  sorte  qua  ^  pour 
convertir  les  heures ,  minutes  et  secondes  marquées  par 
la  pendule,  en  degrés,  minutes  et  secondes  deVéquateur, 
il  faut  les  multiplier  par  \5 ,  ou,  ce  qui  est  plus  conmiode  ^ 
par  ¥  (a)- 

Réciproquement ,  pour  convertir  les  degrés  >  miaatei 
et  secondes  de  l'équateur ,  en  heures  ,  minutes  et  aeoondil 
de  tems,  il  faut  les  diviser  par  i5  ,  on,  ce  qui  revient 
an  même ,  les  multipËer  par  ^. 

Par  un  raisonnement  semblable,  il  est  &cile  de  voirqae 
dans  la  division  décimale  du  cercle  et  du  jour ,  une  heure 
répond  à  4o  degrés  ,  1    minute  de  tems  à  4o  minutas 

(a)  Dans  la  subdiTlsion  sexagésimale  ,  la  maltiplication  par  -7  89 
fait  en  changeant  les  secondes  en  minutes,  les  minnies  en  degrés '> 
tt  les  degrés  en  soixantaines  de  degrés  ;  ensuite  oa  dÎTisr  umt  |Mr4» 
C'ist  PlnTene  '^nd  on  moltipXie  par  ^. 
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4e  dkgri  ,  1  seconde  de  teins  à  4o  secondes  de  degré* 
Comme  presse  toutes  les  obserrations  astironomiques 
om  été  fiiites^  }iisc|a'à  présent ,  avec  des^'qnarts  de  cercle  et; 
im  horloijes  réglés  sur  l'ancienne  division ,  on  trouvera 
à  la  fin  de  ce  livre  des  tables  toutes  calculées ,  qui  seront 
très-«XNninodes  pour  réduire  les  anciennes  observation* 
h  là  nouvelle  division  du  cercle  et  du  )Our* 

io5.  Les  propriétés  précédentes  ont  (ait  donner  aux  mé- 
ridiens célestes  le  nom  de  tierclea  horaires ,  et  l'angle  formé 
par  le.  méridien  d'un  astre  avec  le  méridien  du  lieu  $0 
nomme  Van^^  horaire. 

On  peut  calculer  l'angle  horaire  d'un  astre  à  un  ins- 
tant donné ,  par  la  seule  observation  de  sa  hauteur  \  lors- 
que l'on  sait  d'ailleurs ,  par  la  mesure  de  ses  hauteurs  mé-- 
ridiennes,  qudle  est  sa  distance  au  pôle.  En  effet ,  imagi- 
nons nn  observateur  9  placé  au  point  O  fig«  a7y  au  centre  de 
la  spUnre  céleste.  Soit  S  l'astre  \  S  P  l'arc  de  grand  cercla 
qû  m«me  sa  distance  an  pAIe  ;  S  Z  l'arc  de  grand  cercle 
qui  BMsnre  sa  distance  au  aénith.  Ces  deux  arcs  étant 
eoiinns  ,  ainsi  que  la  distance  P  Z  du  sénith  au  pôle  >  il 
est  clair  que  la  position  du  point  S  sur  la  sphère  céleste  ^ 
est  rigonrensement  déterminée  ^  en  sorte  qu'il  n'y  a  qu'un 
Seal  point  qui  puisse  j  répondre.  L'angle  S  P  Z,  formé 
parle  méridien  de  l'astre^  avec  le  méridien  du  lieu,  est 
donc,  aussi,  complètement  déterminé.  Cet  angle  est 
JPangle  horaire  de  l'astre.  On  peut  aisément  le  calculer 
JPaprès  ces  données,  quand  on  connait  les  règles  de  la  tri- 
{onométrie  sphérique. 

106.  En  général  lorsque  trois  arcs  de  grand  cercle  se 
coupent  sur  une  même  sphère ,  ils  j  forment  ce  qu'on 
appelle  un  triangle  sphérique.  Ce  triangle  à  trois  côtés, 
formés  chacun  par  un  arc  de  cercle  ;  et  trois  ang^s  ^ 
ipu  sont  ceux  que  font  entre  eux  les  plani  de  ces  cercles» 
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Ces  six  quantilés  sont  liées  ensemble ,  de  manière  que  troii 
quelconques  cl'enl$>e  elles  suffisent  pour  déterminer  les' 
trois  autres.  Les  rëgles  qu'il  faut  suivre  pour  j  parremr 
font  l'objet  de  la  trigonométrie  sphétique.  Elles  sont 
renfermées  dans  des  traités  particuliers  ,■  auxquels  je 
renyen*ai  toujours  lorsque  nous  aurons  besoin  d'en  sop- 
poser  les  résultats.  * 

107.  La  méthode  que  je  viens  d^îndiquer  pour 
trouver  l'angle  horaire  d'un  astre ,  peut  également  servir 
pour  calculer  la  distance  du  soleil  au  méridien ,  d'après 
une  seule  observation.  Cette  distance  étant  trouvée ,  u 
on  la  réduit  en  tems  ,  à  raison  de  i5  degrés  sexagésimaux 
par  heure  ^  on  connaîtra  l'intervalle  de  tems^  compris 
entre  le  midi  et  l'instant  def  l'observation^  c'est-à-dire , 
V/ieure  solaire,  ou  le  tems  apparent. 

108.  On  parvient  encore  au  même  but ,  mais  d'une 
manière  moins  précise  ,  par  le  procédé  suivant  ,  qui 
est  d^un  très- fréquent  usage.  Placez  une  ligne  droite  ou 
«n  style  dans  la  direction  de  l'axe  de  l'équateur.  Il  pourra 
représenter  cet  axe  ,  puisque  la  terre  est  comme  un 
point  dans  l'espace.  Concevez  douze  plans  menés  par  cette 
ligne  et  faisant  entre  eux  des  angles  égaux.  Ces  plam 
diviseront  l'équateur  en  24  parties  égales  ;  ils  traceront 
sur  la  sphère  céleste  la  cercles  horaires ,  et  le  temsem" 
)floyéy  par  le  soleil^  pour  passer  d'un  de  ces  cercles  au 
suivant,  sera  une  heure  sexagésimale  de  tems  solaire.  Par 
conséquent  si  l'on  trace  les  intersections  dé  ces  1 2  plans  avec 
le  plan  horizontal,  ou  une  autre  surface  quelconque,  l'ombre 
dn  st^le  projetée  sur  ces  intersections,  indiquera  l'arrivée 
du  soleil  dans  les  djHerens  cercles  horaires ,  et  par  co» 
fiéqueut  les  heures  de  la  journée. 

Ci>mme  l'instant  de  midi  est;  partout;  une  des  divisions 
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in  tenu  «olaire ,  on  dirige  toujours  un  des  12  cercles 
^ns  le  plan  du  méridien  du  lieu.  En  les  multipliant 
darantage^  on  aurait  de  même  les  subdivisions  des  ^heures. 
L'instrument  qui  résulte  de  cette  construction  se  nomme 
un  cadran  solaire» 

109.  Jusqu'ici  nous  ayons  supposé  une  horloge  réglée  de 
manière  à  marquer  précisément  2%  heures  y  entre  deux  pas- 
sages consécutif  d'une  étoile  au  méridien.  U  est  bien 
difficile  que  cela  soit  ainsi  ^  à  la  rigueur  ;  maïs  on  peut 
aisément  j  suppléer  ;  car  si  la  pendule  retarde  chaque 
jour  d'an  certain  nombre  de  secondes ,  on  peut^  par  une 
«impie  proportion  calculer  son  relard  pour  un  interyalle 
de  tems  donné.  Par  exemple ,  s'il  est  de  la  secondes  pour 
a4  heures  9  ce  sera  dans  une  heure  ^j"  ou  une  demia 
seconde^x'est-à-dire^qu'il  fia udra ajouter  une  demie  seconde 
i  chaque  heure  marquée  par  la  pendule.  On  calculera 
de  même  dans  tous  les  autres  cas. 

Cette  correction,  suppose  seulement  que  le  mouyement 
de  la  pendule  est  uniforme  ^  et  que  l'erreur  de  sa  marche 
peut  être  épSement  répartie  entre  tous  les  instans.  Cela 
est  senàblement  yrai  dans  les  bonnes  pendules ,  et  l'on 
n'en  doit  employer  que  d'excellentes  dans  les  obserya'- 
tions.'  Cependant  l'astronome  ne  s'y  confie  pas  entière- 
ment. U  suit  assîduement  la  marche  de  sa  pendule^  et 
la  compare  chaque  jour  àyec  le  mouvement  du  ciel.  Il 
parvient  ainsi  à  la  bien  connaître  ^  et  à  découvrir  ses 
plus  petites  inégalités,  de  manière  à  pouvoir  en  tenijç 
compte  dans  ses  calculs. 

En  général ,  l'extrême  précision  des  instrumens  est  in* 
dispensable.  H  n'en  faut  qu'un  très-petit  nombre  pour 
ùire  toutes  les  observations  astronomiques ,  mais  il  fau^. 
qu'ib-  soient  parfaits.  ■  ■ 
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CHAPITRE    XII. 


S*»  moyen»  de  perfectionner  la  ■visioH* 

lio.  i^i  l'application  du  pendnie  aux  horloges  a  -été  4'«i 
graad  seocMurs  pour  l'astronomie  y  l'inveBtioa  des  luncM 
ne  lai  a  paê  été  moins  utile  :  toute  l'exactitude  des  obseiv 
dations  modernes  est  due  à  la  perfection  de  œs  jàasak 
instrumens. 

il  n'entre  pas  dans  mon  plan  de  donner  kî  l^eavcmq 
de  détails  sur  la  théorie  et  ia  construction  des  ImetliQI 
On  les  tronyera  dans  le  Traité  de  Physique.  Je  me  h» 
aeraî  aux  notions  indispensables,  pour  rînteUigeiNie  'd^ 
obseryations  astronomiques. 

Les  kmettes  ustronemiques  sont  composées  de  deui 
verres  conpexes  placés  aux  deux  bouts  d'un., tube  cjfltÀ» 
drique.  Le  Terre  qui  est  tourné  du  cAté  w  l'dhjet  4|p 
nomme  VohjetHfy  celui  qui  est  du  câté  de  l^ceâl  «e  «Mnme 
Vocidaire, 

Les  lunettes  font  roir  les  objets  plus  nettement  \  dlei 
les  font  voir  aussi  y  amplifiés  on  grosris.  Celle  pgopariélé 
tient  à  leur  construction  ^  mak  nous  la  prendrone  aeokft- 
ment   ici  comme  un  Cak  dont  tont  le   monde  ifKt^ 

111.  Lorsqu'on  regarde  le  ciel  k  trarers  une  fainatfeey 
le  petit  espace  que  l'on  décoiv^re  est  exactement  oicca- 
laîre.  Ciet  espace  se  nomme  le  ohamp  de  Im  lunette.  >Ponr 
en  déterminer  l'étendue  y  on  observe  le  tems  qn'une  él<»lB 
emploie  à  traverser  la  lunette.  Ce  tenSiConTeni  tm.  deigc^. 
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jK  mnlliplié  par  le  cosiniis  de  la  déclinaison  de  l'étoile, 
joane  l'arc  de  grand  cercle ,  compris  entre  les  rayong 
risnéls  qni  terminent  l'espace  circulaire  que  Ton  apperçoit. 
Comme  la  vision  derient  défectueuse  Vers  les  bords  d« 
l'objectif  ;  on  place  ordinairement ,  dans  la  lunette  y  us 
•nneaa  circnlaire  et  noirci  ^  percé  k  son  centre  d'unei 
petite  ouTCrture  qui  ne  laisse  passer  que  les  rayons 
Toisins  de  l'axe.   Cet  anneau  s'appelle  un  diaphragmer 

lia*  H  y  a  dans  l'intérieur  des  lunettes ^  un  espace  ovk 
les  objets  extérieurs  Tiennent  se  peindre  avec  beaucoup 
de  netteté,  et  que  l'on  nomme  pour  cette  raison  le  foyer 
de  la  lunette.  On  peut  le  déterminer,  par  expérience,  en^ 
plaçant,  dans  la  lunette ,  un  yerre dépoli,  et  regardante 
tra¥e»  le  tube ,  après  en  avoir  ôté  l'oculaire.  Lorsque  le 
v^rre  dépoli  est  au  foyer,  l'image  des  objets  extérieurs  j 
fume  comme  une  miniature.  Réciproquement  les  plus  petits 
objets  placés  dans  cette  partie  de  la  lunette,  et  vus  à  trà- 
vefs  l'oculaire ,  paraissent  toujours  très-distincts.  C'est-là 
q«e  l'on  place  les  fils  du  micromètre,  dont  nous  avons  parli 
dans  l'arlide  5a. 

\  i5.  Le  micrcmiëtre  sert  à  mesurer  les  diamètres  appar 
i  iekn  Aes  petits  objets  qui  peuvent  être  vus  tout  entiers  dans 
I     le  chan^  de  la  lunette.  Pour  en  taire  usage ,  il  faut  con-^ 

aaitre  le  rapport  qui  existe  entre  la  distance  des  fils ,  et  les 
,-     pe^  angles  visuels  observés^  On  peut  y  parvenir  de 

diverse  manières* 

{  ai  l'on  a  une  excellente  pendule,  on  dirige  le  fil  trans^ 
'     fersal  du  micromètre  sur  une  étoile,  et  on'lt  place  de 

manière  que  l'étoile  semble  le  parcourir  exactement  par  son 
;     monvetneAt  dhtme.  Alors  oe  fil  peut  être  regardé  comme 

an  petit  arc  du  parall^  sur  lequel  l'étoile  se  trouve ,  et 
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les  deux  autres  fils ,  qui  sont  perpendiculaires  au  premiei'^ 
représentent  deux  méridiens.    On  ol^senre  le  tems  que 
l'étoile  emploie  pour  aller  d'un  fil  à  l'autre.  On  réduit  oe. 
tems  en  secondes  de  degrés,  et  on  le  multiplie  par  kl 
cosinus  de  la  déclinaison  de  l'étoile.  Le  i*ésultat  donne  lo 
nombre  de  secondes  del'équateur  ^  qui  mesure  l'angle  Tisuel 
auquel  correspond  la  distance  actuelle  des  fils.  Cette  dis- 
tance a  pour  mesure  le  nombre  de  pas  de  vis  compris  entré 
eux,  et  elle  est  toujours  marquée  sur  l'instrument  par  le 
moyen  d'une  aiguille  que  la  tîs  fiiit  tourner.  Yoj*.  fig.  i4. 
Lorsque  l'on  connatt  l'angle  visuel  qui  répond  à  une 
distance  donnée  des  fils ,  on  peut  en  déduire  tous  les  autrei 
angles  correspondans  à  des  distances  quelconques,  car  ib 
sont  toujours  proportionnels  à  ces  distances.   En  effet , 
le  fil  transversal  étant  très  -  court ,   sa  projection  sur  la 
sphère  céleste  peut-être  considérée  comme  un  petit  9tQ 
de  cercle ,  et  les  angles  sont  proportioAnels  aux  arcs  qui 
les  mesurent. 

On  peut  aussi  régler  le  micromètre  en  plaçant ,  à  une 
distance  connue ,  un  objet  dont  on  a  mesuré  la  gi'an* 
deur  y  et  qui  peut  être  comprb  dans  le  champ  de  la 
lunette.  D'après  ces  données  y  on  calcule  l'angle,  visuel 
sous  lequel  cet  objet  paraîtrait  à  l'œil  nu  (a)  ^  on  l'observa 

(a)  En  effet ,  soit  A  B  fig.  41 ,  l'objet  dont  on  a  mesartf  la  grandeur 
réelle  ;  soit  A  o  ,  sa  distance  à  l'objectif  de  la  lunette ,  antppoië  ta 
point  O  ,  l'angle  BOA  sera  ceini  sons  leqnel  l'objet  serait  yn  da 
point  O.  C'est  le  diamètre  apparent  de  l'objet  à  cette  distancijB.  Or 
par  les  premières  règles  de  la  trigonométrie,  on  a  dans  le  triangle  BOA 

.Tang.B0A=5^R 

Par  txemplp  ,  si  BA  ss  t  ,  on  aura  Tang<  B  0  A  =  B^Eu  preimt 

AU      MM  lôo 

ensufta 
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(AAiite  avec  le  micromètre ,  et  l'on  amène  les  ills  à  la 
ifislance  conrenable ,  pour  qu'il  sôit  exactement  compris 
entre  eux.  Cette  distance  marquée  sur  la  division  dé 
Knstfiinient,  étant  comparée  à  Tangle  visuel ,  qui  est  aussi 
toùnu,  détermine  la  valeur  des  parties  du  micromètre. 

ii4i    Lorsqu'on  n'a   pas   pour  objet  de   mesurer   le^ 
diamètres  des  astres  ,  mais  qu'on  veut  seulement  ohser- 
ter  leors  passages  avec  exactitude ^  on   place   au-  f6jer 
de  la  lunette    cinq  fils   parallèles  ,    h  distances    égales 
et  croisés  par  nn  autre  fil  qui  les  coupe  à  angles  droits» 
Elisais,  on  dirige  la  lunette  vers  l'astre  ,  de  manière 
ifall  décrive  le  fil  transversal  par  l'effet  de  son   mou- 
TemeAt  diurne.  On  observe  les  instans  successif  où  il 
trrivé  à  chacun  des  fils  perpendiculaires  y  et ,   en  prê- 
tent une  moyenne  aritfamétique  entre  ces  époques  y  on 
t  rinslant  précis  auquel  l'astre  s'est  trouvé  sur  le  fil  du 
milieu ,  dans  Taxe  de  la  lunette.  Le  passage  est  déterminé 
par  les  cin^  observations  y  plus  exactement  que  par  une 
fléale;  car  la  multiplicité  dés   observations  correspon- 
dtnies  y  diminue  l'influence  de  leurs  erreurs. 

ii5.  C'est  ici  le  lieu  de  parler  d'un  phénomène  d'op« 
tique  qai  a  fait  y  pendant  long  -  tems  y  mal  apprécier  ^le 
iittuëtre^  apparent  des  corps  célestes.  Il  consiste  en  ce 
^oe  les  objets  lumineux  et  éloignés  paraissent  plus  grands 
fiAb  ne'  sont  en  effet.  Cette  dilatation  apparente  se 
ilotauae  VirratUatioju 

les IdgtÂtliiiiet,  L  tang^.  BOA=:LB.  —  2, le  logarithme  da  rayon  des 
Ublu  est  toQJoara  «apposé  égal  à  10 ,  c'e8t-à''dire  qae  le  rayon  est 
dÎYÎsé  en  on  nombre  de  parties  ,  exprimé  par  l'anité  suivie  de 
loxéros.  Ou  aura  ainsi  L  tang.  BOA=8 ,  et  en  cherchant  dan^^le» 
ubles  décimales  l'angle  qoi  répond  à  cette  tangente ,  on  trouve 
0^6366 >  on  «■d'aotrer ternes,  63'66''  de  la  division  décimale. 
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On  obsenriB  ce  phénomène  lorsqu'on  regarde  ,  le  soir  , 
une  longue  suite  de 'lumières  placées  à  quelque  distance 
les  unes  des  autres^  par  exemple  ,  une  file  de  réverbères 
ou  de  lampions  allumés.  Si  l'on  se  trouye  à -peu -près 
dans  l'alignement  de  ces  lumières  ,  sans  y  être  exacte- 
ment ,  elles  paraîtront  se  joindre  ,  et  même  leurs  images 
îempiéteront  les  unes  sur  les  autres^  de  manière  que  l'on 
n'appercevra  qu'une  ligne  lumineuse.  Pour  détruire 
cette  illusion  ^  il  sufEt  de  regarder  les  mêmes  lumières 
à  travers  tm  petit  trou  percé  dans  une  carte.  La  Tision  ! 

redevient  claire/  et   dbtincte.   Chaque  lumière  est    bien 

•  I 

terminée  /  et  séparée  de  toutes  les  autres  ^  conformément 
aux  règles  de  la  perspective. 

Le  même  effet  a  lieu  pour  la  lune  :  son^  disque  parait 
beaucoup  plus  large  à  l'œil  nu ,  que  lorsqu'on  le  regarde 
à  travers  une  petite  ouverture. 

'   il 6.  Il  paraît  que  ce  phénomène  tient  à  la  construc- 
tion de  l'œil ,  et  à  la  manière  dont  se  fait  la  vision» 

Quand  nous  regardons  un  objet  ^  chacun  dé  ses  points 

envoie^  dans  l'œil ,  un  cônel  de  rayons  lumineux,  qui  se 

réfracte  dans  le  cristallin  ,  dans  les  humeurs  de  l'ceil  ^ 

et    forme  ensuite  un  autre    cône   opposé   au    premier. 

Lorsque  la  pointe  du  cône  intérieur  tombe  précisément 

Sfir  le  fond  de  l'œil  ^  que  l'on  nonuue  la  réidne  ,  elle  y 

forme  l'image  du  point   lumineux  d'où  sont  partis  les, 

rayons.  Mais  s'il  n'amve  pas  que  les  foyers  des  pinceaux! 

lumineux  tombent  exactement  sur  la  rétine ,  les  côz^s , 

quHls  forment  ne  posent  plus  sur  leurs  pointes ,  et  leurl 

trace  sur  le  fond  de  l'œil  a  une  grandeur  sensible.  Les 

divers  points  de  l'objet  extérieur  sont  alors  représentés 

par  autant  de  petites  circonférences^  qui  empiètent  les! 

vnes'sui*  les  autres  et  se  recouvrent  en  partie  :  la  yir 
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ùotL  devient  confuse ,  et  le  contour  de  l'objet  est  mal  ter^ 
miné. 

Gela  arrive  j  par  exemple ,  quand  l'objet  qu'on  regarde 
est  trop  voisin  de  l'œil  j  alors  les  rayons  d'un  même  pin- 
ceau tombent  sur  la  rétine  avant  de  s'être  croisés.  Yoyes 
la  figure  29. 

Cela  arrive  encore ,  par  une  raison  contraire  \  quand 
on  regarde  un  objet  trop  éloigné  ;  alors  les  rayons  de 
chaque  pinceau  se  croisent  avant  d'avoir  frappé  la  rétine. 

Ce  dernier  cas  a  toujours  lieu  quand  on  regarde  les 
corps  célestes ,  ou  même  des  objets  beaucoup  moins  éloi- 
gnés 'y  car  on  sait ,  par  expérience ,  qu'en  général  dans 
tous  les  hommes ,  la  vision  parfaitement  distincte  se  fait 
à  une  petite  distance ,  comme  de  20  à  22  centimètres* 
Au-delà  de  ce  terme  ,  elle  devient  confuse. 

Soient  donc  A  ^  fi  ^  C  ^  fig.  3o ,  trois  points  lumineux 
éloignés.  Soient  a,  b  ,  c,  les  foyers  de  leurs  rayons  dans 
rmtérieur  de  l'œil  y  si  la  rétine  se  trouve ,  par  exemple  > 
enrj'Ty  les  images  des  points  A,  B^  G^  dilatées  par  l'irra- 
dktioB  y  8'approcheix>nt  beaucoup  les  unes  des  autres^ 
dles  se  toucheront  si  la  rétine  est .  plus  éloignée.  Enfin , 
si  la  rétine  est  située  en  R  R ,  ces  images  se  recouvriront 
motuellement ,  et  les  intervalles  obscurs  A  G^  B  Ci  qui 
séparent  les  points  lumineux  y  dbparaîtront  entière^ 
ment. 

117.  Ceci  nous  découvre  un  autre  effet  de  l'irradiation^ 
gai  est  de  diminuer  le  diamètre  apparent  des  objets  obscurs 
et  opaques^  lorsqu'ils  sont  vus  sur  des  fonds  lumineux. 
Ainsi  9  quand  les  planètes  et  la  lune  passent  devant  le 
disque  du  soleil ,  leur  diamètre  apparent  doit  être  moindre 
que  le  véritable,  de  toute  la  quantité  de  l'irradiation.  Toutes 
les  observations  paraissent  confirmer  ce  résultat. 

o  !4 
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118.  Il  esl  tnaîalenant  facile  de  comprendre  povnrqum 
rirradîalîon  devient  moindre  quand  on  regarde  les  coifti 
lumineux  à  travers  une  très-petite  ouverture.  On  dîmi'' 
nue  ainsi  le  diamètre  des  cônes  lumineux,  qui  entrent 
dans  l'œil.  Ces  cônes  amincis  tracent  sur  la  rétine  des 
circonférences  plus  petites ,  qui^  ne  se  recouvrant  plos 
les  unes  les  auties,  laissent  apercevoir  les  intervalles  des 
objets. 

On  observe  la  même  chose  pour  les  corps  obscurs  vus 
•ur  des  fonds  brillants.  Attaches  à  une  muraille  blanche 
un  petit  cercle  de  papier  noir ,  et  éloignes-vons  jusqu'i 
ce  que  vous  cessies  de  l'apercevoir  à  la  vue  shnple  ;  alors 
si  vous  le  regardes  à  travers  un  petit  trou  percé  dans  une 
carte  ^  vous  le  reverres  encore  très-distinctement. 

Les  effets  de  l'irradiation  s'affaiblissent  également  lors- 
qu'on regarde  les  objets  à  travers  une  bonne  lunette , 
parce  que  la  divergence  des  rayons  est  diminuée  par 
les  réfractions  qu'ils  éprouvent  en  traversant  les  verres  ; 
et  les  cônes  lumineux  étant  amincis  dans  leur  diamètre 
sans  rien  perdre  de  leur  éclat ,  tracent  sur  la  rétine  des 
images  à  la  fois  plus  nettes ,  plus  vives  et  mieux  tei*- 
miuées. 

Cependant  les  meilleures  lunettes  ne  détruisent  pas 
Gompleltement  l'irradiation.  Les  effets  en  deviennent  sen* 
sibles  dans  les  observations  modernes,  à  cause  de  leur 
extrême  préciûon  *,  mais  ils  sont  si  faibles  que  l'on  n'a 
pas  encore  pu  détermina  exactement  leur  influence, 
quoi  qu'on  sache  qu'il  est  nécessaire  d'y  avoir  égaidl 

119.  Nous  n'avons  parié  jusqu'à  présent  que  des  lunettes 
en  général.  Les  astronomes  ont  varié  la  constructi  em 
de  cea  instrumens  suivant  les  divers  usages  auxquels  ils 
les  ont  destinés.    J'indiquerai   successivement  les  plos 
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vtOes  i  mesure  que  leur  emploi  deviendra  nécessaire  ; 
pour  le  moment  je  me  bornerai  à  dire  un  mot  de 
la  lunette  méridienne ,  appelée  aussi  instrument  dea  pus» 
tagee. 

La  plupart  des  observations  astronomiques  se  font  dans 
le  plui  du  méridien.  11  importait  aux  astronomes 
d^avoir  un  instrument  qui  pût  être  placé  bien  exacte- 
ment dans  cette  direction.  Le  mural  y  quelque  soin  qu'on 
prenne  de  le  dresser  ^  n'a  jamais  un  plan  assez  régulier 
pour  que  la  lunette  décrive  exactement  le  méridien  depuis 
Hiorison  jusqu'au  sénilh  ^  et  l'erreur  s'élëve  quelquefois 
Ik  8  ou  9  secondes  de  tems.  Pour  observer  avec  précision 
rinstani  des  passages  des  astres  &u  méridien  y  on  se  sert 
d'une  luneite  montée  sur  un  axe  horizontal  fait  avec  le 
plus  grancf  soin  ;  cet  axe  tourne  très-exactement  sur  deux 
pif  ois  y  placés  dans  deux  blocs  de  pierre  qui  supportent 
tout  le  poids  de  l'instrument  :  c'est  ce  que  l'on  nomme 
mie  lunette  méridienne. 

La  lunette  méridienne  fait  connaître  avec  précision 
IWtamt  des  passages  ;  le  mural  sert  pour  mesurer  les 
hauteurs.  Il  est  plus  avantageux  pour  ce  genre  d'obser- 
vation ^  à  cause  de  sa  grandeur  qui  détermine  plus  exac- 
tement la  direction  du  rayon  visuel  ;  et  l'erreur  produite 
par  sa  déviation  devient  insensible  ;  parce  que  y  quand 
les  astres  sont  près  du  méridien ,  le  petit  arc  qu'ils  dé- 

i     Grivent  aor  leur  cercle   diurue  est  presque  parallèle  à 
rhoriaon  ;  ensorte  que ,  pendant  quelques  instans  y  avant  et 

i  «près  leur  passage ,  ils  conserveut  sensiblement  la  même 
hauteur.  Cette  manière  d'isoler  les  résultats  pour  les 
déterminer  un  à  un ,  et  dans  les  circonstances  les  plus 
bvorables,  est  un  des  artifices  les  plus  ingénieux  de  l'as-* 
tronomie,  et  le  moyen  le  plus  sûr  d'obtenir  une  grande 
eukciitude« 
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CHAPITRE     XIII. 

Applications  de  la  mesure  du  tems  au  tracé  de  ht 
méridienne  et  à  la  mesure  de  la  terre. 

120.   Jtl-E VENONS  maînlenant  en  arrière^  et  mettant  \ 

profit  les  connnaissances  nouvelles  que  nous  Tenons  d'ac-^ 

.  quérir  ,  employons-les  à  rectifier  nos  premiers  résultats. 

IVous  avons  d'abord  déterminé,  par  des  observations  cor* 
respondantes.9  la  direction  du  plan  du  méridien  céleste* 
La  mesure  du  tems  offre  un  moyen  beaucoup  plus  isàr 
pour  fixer  exactement  cette  direction ,  lorsqu'elle^  est  d^à. 
à  peu  près  connue. 

On  dirige  une  lunette  méridienne  vers  l'étoile  polaire 
à  l'instant  de  sa  plus  grande  ou  de  sa  plus  petite  hau-* 
leur.  Si  Von  a  bien  saisi  cet  instant ,  la  lunette  est  dans 
le  plan  du  méridien.  Pour  s'en  assurer ,  on  observe  do 
5  en  5  heures  (a)  le  passage  de  l'étoile  polaire  au  fil  dii 
ipilieu  de  la  lunette.  Si  les  intervalles  entre  deux  passages 
consécutifs  sont  parfaitement  égaux ,  la  lunette  est  dans 
le  plan  du  méridien.  S'il  y  a  une  inégalité ,  elle  indique 
une  déviatioii  ^  dont  on  peut  calculer  la  quantité.  On 
sîtit  alors  dan$  quel  seps,  et  combien  il  faut  tourner  là 
\is  de  rappel  pour  amener  la  lunette  dans  le  plan  d» 
HicritHeu  :  après  l'y  avoir  placée  on  se  met  encore  à  obser- 


(a)  Je  parle  toujours  ici  d'heures  décimales  dont  10  forment  on 
jour.  Si  nous  avons  besoin  quelque  part  d'employer  des  heures  9ex%^ 
gvsimale^  4«  ^4  au  jour ,  )'M.mai  çoia  4>o  uvextijc. 
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rer  le  passage  de  l'étoile.  S'il  reste  une  inégalité  entre 
les  passages  9  elle  est  incomparablement  moindre*  On  la 
diminue  encore  de  la  même  manière  ^  et  en  deux  on 
trois  jours  y  on  parvient  à  placer  exactement  la  lunette. 

Cela  fait  y  dirigez-la  vers  un  objet  terrestre  éloigné» 
Sur  cet  objet ,  marquez  un  point  qui  soit  sous  le  fil  de 
la  lunette  ,  et  ce  point  sera  dans  le  méridien.  Une  ligne 
menée  de  l'obserfateur  ou  de  la  lunette  à  ce  point  ^ 
marquera  donc  la  direction  de  la  méridienne. 

Cest  ainsi  qu'à  Paris  on  a  marqué  sur  le  palais  du 
Luxembourg  un  point  qui  est  dans   la    méridienne  de 
rObsenratoire.  C'est  par  des  moyens  à  peu  près  équiva- 
lens  y  quoique  peut  -  être  moins  précis ,  qu'on  a  déter- 
miné la  position  de  la  pyramide  de  Montmartre.  Ainsi 
la  méridienne  tracée    dans  la  grande  salle  de  l'observa- 
toire, étant  prolongée  vers  le  nord  de  6000  mètres,  passerait 
par  cette  pyramide.  On  peut  marquer  ainsi  deux  points , 
l'un  au  nord  ,   l'autre  au  sud  de  la   lunette  ,  et  l'on 
aora^  une  méridienne  plus  longue,  que  l'on  pourrait  pro- 
longer ainsi  de  signal,  en  signal,  d'un  bout  à  l'autre  d'un 
continent. 

C'est  par  ce  moyen  que  l'on  a  marqué  la  direction  de 
la  méridienne  en  Pensylvanie.  On  l'a  prolongée  dansi 
Que  étendue  considérable ,  et  la  ligne  ainsi  tracée  étant 
chaînée  et  mesurée  à  la  toise  ,  a  fait  connaître  la  dis- 
tance itinéraire  de  deux  points  éloignés,  situés  sur  un 
même  méridien  terrestre. 

121.  Or,  par  des  opérations  de  ce  genre,  on  peut 
mesurer  la  courbure  de  la  terre.  Il  suffit  pour  cela 
d'observer  les  latitudes  des  difierens  points  de  l'aro 
mesuré.  Les  différences  de  ces  latitudes  font  connaître* 
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les  angles  que  forment  entre  elles  les  yerlicalos  menéei 
à  ces  points. 

Car  soient  OZ^  O'  Z'  ^  fig.  32 ,  deux  verlicales  menées 
aux  points  0,0%  du  méridien  OO'  ^  et  supposons  que 
ces  verticales  prolongées  vers  l'intérieur  de  la  terre  ,  se 
rencontrent  au  point  C.  Menons  les  horizons  G  H,  O'  H',  dei 
deux  observateurs  j  et  les  rayons  visuels  OP  >  O^  P',  diri-* 
gés  vers  un  même  pôle  ,  et  par  conséquent  parallèles.  Les 
angles  P  O  H  ^  P  C  H'  représenteront  les  hauteurs  da 
pôle  sur  les  deux  horizons ,  et  si  Ton  mène  O  H''  parallèle 
a  O'  H' ,  Tangle  H  O  H''  sera  la  difiPérence  de  ces  hauteurs. 
Or  ,  l'angle  H  O  H"  égale  Fangle  HCO  ou  Z'  CZ. 
parconséquent  y  si  dans  deux  points  ^  si^s  sur  un''  menu 
méridien  terrestre  ,  on  mesure  la  hauteur  du  paie  ,  la 
différence  de  ces  hauteurs  donnera  Vangle  formé  paJt 
les  deu39  verticales  ,    menées  à'  ces  points. 

Voilà  d^abord  un  moyen  de  reconnaître  si  la  terre  ei| 
parfaitement  sphérique  \  car  dans  ce  cas  sa  courbure  doit 
être  partout  la  même  ;  toutes  les  verticales  concourront 
^  son  centre  ^  et  quand  lés  angles  formés  par  ces  verti^ 
eales  seront  égaux  entre  eux  j  les  arcs  mesuré^  devront 
l'être  aussi  y  à  quelque  latitude  qu'on  les  ai(  observés. 
Voyez  fig.  33 ,  où  C  est  le  centre  de  la  terre  ^  A  A'  ^ 
Â'  A"  des  arcs  égaux ^  mesurés  sur  s^  surface^  dans  le  sens, 
du  méridien. 

Au  contraire  y  si  la  terre  n'est  pas  sphérique ,  ou  devra 
s'en  apercevoir  ;  car,  là  où  elle  sera  plus  convexe,  lea 
verticales  se  rencontreront  plutôt  dans  son  intérieur  ^  là 
où  elles  sera  plus  applatie^  elle$  se  rencontreront  plus  loin. 
Ainsi  pour  observer  le  même  angle  entre  ces  verticales  , 
il  faudra  faire  plus  de  chemin  dans  le  second  ca$  qy^ 
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dans  le  «prenûff.  Voyez  U  courbe  A  A'  B  B'  ^  £g.  34, 
L'angle  G  j  fonné  par  les  perpeadiculaîres  A  G,  A'  C  9 
est  égal  k  l'angle  C'  fbn&é  par  les  perpendtoulaires  BC , 
B'  G'  ;  mais  la  courbe  étant  plus  convexe  en  £ ,  plus 
9ipplatie  en  P ,  l'arc  BB'  est  plus  grand  que  l'arc  A  A'« 

Il  suffît  donc  pour  décider  la  question  ^  de  mesurer  y  k 
dîIFérenies  latitudes,  un  degré  du  méridien  ,  c'est-à-dire  , 
la  longueur  de  l'aro  compris  entre  deux  verticales ,  qui  for» 
Ment  entra  elles  un  -angle  d'un  degré, 

122.  Pour  fixer  l'étendue  de  cet  arc  ^  on  s'avancera  sur 
la  méridienne  ^  jusqu'à  ce  que  l'on  voie  le  pôle  plus  élevé 
d  an  degré  sur  l'horizon.  On  sera  sûr  alors  que  les  ver- 
ticales menées  aux  extrémités  de  Tare  ^  font  entre  elles 
un  angle  d'un  degré  ^  et  on  mesurera  ^espace  parcouru. 

Cette  opération  exige  que  l'on  prolonge  le  tracé  de 
la  méridienne  sur  une  étendue  de  terrain  considérable. 
Pour  cela  >  le  moyen  le  plus  simple  est ,  sans  doute ,  celui 
dont  ou  a  fait  usage  en  Pensjlvanie  ;  mais  il  ne  peut  être 
employé  dans  notre  continent  y  couvert  de  villes  et  d'ha- 
bitations. On  j  supplée  par  le  même  procédé  que  l'on 
emploie  dans  la  levée  des  plans,  pour  mesurer  la  distance 
des  objets  éloignés ,  en  les  observant  des  deux  extrémités 
d'une  base  connue.  On  forme  un  enchaînement  de  trian- 
gles qui  se  suivent  à  peu  près  dans  la  direction  de  la 
méridienne.  Voyez  fig.  35.  Le  premier  triangle  ABC  a 
poar  sommet  le  point  de  départ  A.  Ses  deux  autres  anglea. 
B  et  C  ont  pour  sommets  deux  objets  quelconques  visi- 
bles. Ce  premier  triangle  est  horizontal.  On  observe  ses 
angles ,  on  mesure  un  de  ses  cotés  A  B  ^  et  ou  détermine 
Tangle.  qu'il  fait  avec  la  méridienne  A  M.  D'après  ces. 
doouées ,  le  calcul  fait  connaitre  les  deux  autres  cdtés 
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A  C  y  6  C ,  le  point  M ,  où  B  G  ,  est  rencontré  par  II» 
prolongement  de  la  méridienne  ,  et  l'espace  A  M  compri» 
depuis  ce  point  de  rencontre,  jusqu'au  point  de  départ  A* 
On  forme  ensuite  un  second  triangle  horizontal  G  B  D  ^ 
avec  les  deux  objets  GB,  et  un  troisième  D^  que  l'on 
puisse  apercevoir,  de  ces  deux  stationa.  A  cause  de  la  ron- 
deur de  la  terre  9  ce  second  triangle  n'est  pas  dans  le 
plan  du  premier ,  il  n'a  de  commun  avec  lui  que  le  câté 
B  C.  Aussi  le  prolongement  du  premier  c6té  A  M  de  la 
méridienne  »'élève  au-dessus  du  plan  de  ce  second  triangle. 
Hais  on  le  rabat  sur  ce  plan  ^  en  le  faisant  tourner  antoui 
de  BG  comme  autour  d'un  axe.  Dans  ce  mouvement 
l'angle  M' M  G  ne  change  pas,  parce  que  MM'  décrit  une 
surface  conique^  et  comme  les  deux  triangles  ABC, 
B  G  D  sont  presque  dans  le  même  plan  ^  chaque  point  de 
'9A  M'  ne  décrit  qu'uii  très-pelit  arc  de  cercle ,  qui  peut 
être  considéré  comme  une  petite  ligne  droite,  perpendi- 
culaire au  plan  du  triangle  BGD.  De  sorte  que  tonte 
l'opération  se  réduit  à  plier  le  côté  MM'  suivant  une 
verticale.  La  méridienne  ainsi  prolongée  rencontre  le 
coté  BD  du  second  triangle,  en  un  point  M' ,  dont  on 
détermine  la  position  et  la  distance  comme  dans  le  cas 
précédent.  On  continue  la  série  des  triangles  de  la  méjme 
'manière,  et 'de  triangle  en  triangle  on  finit  par  enchaîner 
une  très>grande  étendue  de  terrain. 

Telle  est  donc  ta  nature  de  la  courbe  tracée  par  ce^ 
opérations,  que  l'on  nomme  géodésiques.  Son  premier 
côté  est  tangent  à  laisurface  delà  terre;  son  second  côté 
est  le  prolongement  du  premier ,  plié  suivant  une  verticale, 
et  ainsi  de  suite.  11  est  visible  que  cette  construction  donne 
le  même  résultat  que  le  procédé  employé  en  Pensylvanie* 

125.  C'est  ainsi  qu'en  1670^  Picard  ,  membre  de  F«cir 
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demie  des  sciencesr^  joignit  les  parallèles  de  Malvoîsine 
et  d'Amiens  ;  car  la  première  mesure  exacte  de  la  gran- 
deur de  la  terre  a  été  faite  en  France.  Cette  méthode  a 
été  depuis  employée  par  un  grand  nomlire  d'astronomes 
dans  différens  pays ,  et  l'on  a  eu  ainsi  plusieurs  mesures 

des  degrés  du  méridien  ,  à  diverses  latitudes. 
Voici  les  longueurs  de  ces  degrés  ^  exprimées  en  toises* 

Je  ne  rapporte  ici  que  les  résultats  généralement  regar-* 

dés  comme  les  plus  exacts. 


e 
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LIEUX 

LATITUDES 

LONGUEUR 

NOMS 

des 

DU  segr:^ 

.    des 

OBSERVATIONS. 

BoRiALES. 

en  toises. 

OBSERYATBimS. 

"U  Përoa.   .  .'  . 

O®,000O 

51077S70 

Bongner. 

LaPeniisjlyanie 

43,5556 

5n99,2o 

Mason  et  Dixon. 

L'Italie 

47,7963 

5i28iyio 

BoscoYichetLemaire. 

Ifa  France.  •  .  . 

61,3327 

5i3i6,58 

DelambreetMëchaiiu 

La  Saède.  .  .  . 

75,7073 

51473,01 

Meianderliielm. 

124.  Â.  la  seule  Inspection  de  cette  table  y  on  volt  que  les 
dégrés  des  méridiens  terrestres  sont  inégaux.  Ainsi  la  terre 
n'est  pas  sphérique.  IjC  degré  de  Suède  surpasse  de  3q5^  S  ; 
celui  de  Péquateur  ,  et  généralement  la  longueur  des 
degrés  ra  en  augmentant  de  Féquateur  au  pôle.  La  con*- 
teiité  des  méridiens  va  donc  en  diminuant  dans  le  même 
«CHS  (121.)  Par  conséquent  la  terre  est  un  sphéroïde ,  ap- 
pUti  aux  pôles ,  et  renflé  à  Féquateur. 

Mais  on  voit  en  même-tems  que  la  différence  de  ce 
iplièrcade  à  une  sphère^  est  extrêmement  petite  3  car  la  plus 
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grande  différence  qui  existe  entre  oes  degrés  n'est  pas  la 
cent  iringtième  partie  de  la  longueur  totale  d'un  d'eAiro 
eux.  On  peut  donc  y  dans  une  première  approximation  ^ 
regarder  la  terre  comme  unef  sphère^  sans  égard  pour  oes 
petites  inégalités. 

125.  Alors  il  convient  de  prendre  pour  terme  mojen 
le  degré  mesuré  en  France  à  ôo°  de  laiitùde ,  parce  qu'il 
est  à  égale  distance  des  pôles  et  de  l'équateur^  sa  longnsaf 
a  été  trouvée  de  5i3o7*,4o. 

La  circonférence  entière  contenant  4oo^  égaux  au  pré- 
cédent y  sa  longueur  sera  20622960^. 

C'est  le  contour  de  la  terre,  £n  le  divisant  par  5^i4i5ga6 
rapport  approché  de  la  circonférence  ^u  diamètre  j  on 
aura  le  diamètre  de  la  terre  égal  à  6532b6o^. 

Et  son  rayon  526633o^. 

Dans  l'ancienne  division  sexagésimale  du  cerde  ^ 
chaque  degré  était  les  v  du  degré  décimal  ^  la  longueur 
du  degré  de  latitude  était  donc  67008*^  22. 

La  vingtième  partie  de  cette  longueur  fôrlne  nbe  me-' 
sure  généralement  employée  dans  les  voyages  de  mer. 
On  la  nomme  une  lieiie  marine.  Elle  contient  285o\4i« 

Il  y  a  encore  une  autre  lieue  fort  usitée  dans  les  me* 
sures  géographiques  ;  c'est  la  lieue  commune  de  vingl- 
cinq  au  degré  ;  elle  contient  2280^^3. 

126.  Mais  le  progrès  des  lumières  fera  nécessairement 
disparaître  ces  mesures  diverses,  et  ces  dénominations 
inultipliées.  Il  est  infiniment  plus  commode  de  ramener. 
toutes  les  mesures  à  une  seule,  en  les  faisant  dépendre 
les  unes  des  autres ,  selon,  la  division  décimale ,  la  plus 
simple  de  toutes.  Tel  est  l'objet  du  système  décimal  dm, 
poids  et  mesures. 

L'unité  fondamentale  de  ce  système  se  nomme  mètrey 


c'est  la  iix.  millionième  pariîe  da  .quart  da  miridien  lei> 
resire,  ou.o^5i3o74o  (  3  pieds  il  U^neB ,  el  ,V/.  ) 

Toutes  1^  mesiunea  de  longueur,  de  capacité,  de-To- 
lame  et  de  poids  |  dûment  de  la  précédente ,  suivant 
l'ordre  décimal» 

Il  est  permis  .d'espérer  4{ae  ce  système,  dé^  adopté  par 
plusieurs  notions  de  l!Europe^  prévaudra  contre  les  pré- 
jugés du  vulgaire ,  et  deviendra  un  jour  universel  ;  lorsque 
le  tem$,  la  raison,  et  ses  avantages  réels  l'auront  fait  suf-^ 
fisanuueat  apprécier.  G'esl  pourquoi  )'en  fcrai  usage  dans 
cet  ouvrage  jt  desl^  à  des  jeunes  gens  éoknrésb 

JDâus  ce  systiune,  le  quart  du  méridien  eontieni  dix 
millbnsde  mètres,  T^partis  sur  loo*  ^  ainsi  la  longueur  de 
chaque  degré  est  de  loOQoo  meures.  '     . 

Le  diamëlrç  de  la  terre  supposé  sph^rique ,  est  •  da 
1375:259^™ ,.  et  sw  rajon  de  6S66i97",7.  ^ 

137.  Cçat  rési;(lta49  trouvés ,  en  supposant  1»  terre  sphé*» 
nque ,  foi^it  d'une  e^acUf ude  suffisante  peur  |ous  les  usages 
de  la  vie  c^vile^  Qa  peut  même  les  empIo)rer  dans  les 
Tojage^  sa^ritiQ%e$ ,  et  supposer  tous  les  degrés  de  latitude 
égaux  entre  eu&.  Cetle.  connaissance  e^t  fort  utile  auH 
lUTÎgateqrSy.pour  régler  leur  route  ^  car,  en  observant 
tous  les  jours  les  hauteurs  méridiennes  des  étoiles  ils 
tojent  par  les  aceroi^tflens  et  lo^  éiminMtions  de  ces 
hauteurs,  slls  ontiuiuicbé  vers  le  snd  ou  vers  le  ttord^ 
et  en  cpmptf^nt  ;20  lieues^  marines  pour  chaque  degré 
de  l'auQJieime  divisipn  sexagésimale ,  ib  oonnasMent  le 
chemin,  qu'ils  ont-pareouru.  Aussi  cette  méthode  est-elle 
depuis  long-tems  en  uaage  à  la  mer;  et  cela  même  devait; 
donner  lieu  de  croire  que  la  terre  était  -presque  «^é« 
riqoe,  ayant  qu'on  t'eut  mesunée  exactement.  En  efiSst,  si  la 
diUerence  eàt  été  un  peu  cousidÀ*able ,  les- nvrfgateurs^ 
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qui  la  regardoient  comme  nulle ,  se  seraient  tronrés  ino« 
pinément  dei^ant  des  terres  >  qu'ils  auraient  cru  encore 
.  éloignées.  C'est  ce  qui  n'arrive  jamais^  au  moins  par  l'errëitr 
de  la  latitude  ;  mais  cela  arriverait  -,  par  exemple  y  si  les 
navigateurs  y  regardaient  comme  égaux  ^  les  degrés  desd^ 
férens  paraUëles ,  mesurés  près  du  pôle  et  près  de  Féqua- 
teur.  Aussi  ont-ils  égard  à  leur  différence^  comme  noai 
le  dirons  bien  lot. 

1:28.  Les  résultats  que  nous  venons  d'obtenir  nous 
mettent  en  état  de  comparer  exactement  la  hauteur  dés 
montagnes  avec  les  dimensions  du  globe  terrestre.  La  pliu 
haute  des  montagnes  connues  est  le  Chimboraço,  qui  n'a 
pas  plus  de  3sKoo  toises  d'élévation  en  ligne  verticaleL 
C'est  un  peu  plus  d'une  lieue  marine.  Le  diamètre  de  là 
terre  coptient  environ  2292  de  ces  lieues.  Ainsi^  en  re- 
présentant le  globe  terrestre  par  une  boule  de  2293  mil-' 
limètres  (  8  pieds  environ  )  de  diamètre  ^  le  Chimboraço 
serait  figuré  par  une  saillie  d'environ  un  millimètre  (  une 
demie  ligne).  Sur  une  boule  de5o  millimètres  de  diàmèlrè 
il  le  serait  par  une  saillie  quarante  fois  plus  petite^  ènsortë 
qu^on  pourrait  à  peine  l'apercevoir.  Les  petites  aspéritésqni 
se  rencontrent, sur  la  peau  d'une  orange  sont  beaacodp 
plus  sensibles. 

129.  Les  mesures  des  degrés  faites  dans  l'hémisphère 
boréal  prouvent ,  comme  on  vient  de  le  voir ,  que  Ifcs 
méridiens  terrestres  ne  sont  pas  tout-à-fait  des  cerclek 
On  a  même  lieu  de  croire  que  les  deux 'moitiés  situées 
de  part  et  d'autre  de  l'équateur  île  sont  pas  exactemeitt 
semblables.  Un  degré  mesuré  au  Cap  de  Bonne  Espérance, 
sous  une  latitude  de  57^0093  australe^  s'est  trouvé  de 
ôi333^y3o,  et  par  conséquent  plus  grand  que  le  degr6 
mesuré  en  France  par  une  latitade  boréale  de  5i*^. 
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II  parait  donc  qu'à  considérer  les  choses  avec  la  der- 
nière exactitude  ,  la  figure  de  la  terre  est  réellement 
irrégolière  et  fort  compliquée. 

i3o.  Gela  vient  d'être  encore  confirmé  de  la  manière 
la  plus  éyidente ,  par  les  opérations  géodésiques  des  ce- 
lèiires  astronomes  y  Delambre  et  Méchain.  Ces  excellent 
olisenrateurs  ont  mesuré  tout  l'arc  du  méridien  terrestre 
compris  .  entre  Dunkerque  et  les  îles  Baléares ,   c^est-à- 
£re,  dans  une  étendue  de  plus  de  12*  sexagésimaux,  ou 
44o  lieues  marines.  Cette  longueur  a  été  plus  que  sufE- 
lante  pour  rendre  sensibles  y  sur  le  même  méridien ,  les 
inégalités  des  degrés  terrestres.  Elle  a  fourni  pour  la  me- 
lore  de   la  terre  les  données  les  plus  vastes  et  les  plus 
précises  que  les  hommes  se  soient  jamais  procurées  :  ce 
sont  elles  qui  ont  servi  de  base  au  système  métrique. 

i3i.  Pour  connaître  la  ivraie  figure  de  la  terre  au  mi- 
lieu de  ces  irrégularités ,  il  faut  chercher  des  courbes  qui 
la  représentent  avec  exactitude  ^  c'est-à-dire  ,  sur  les- 
qadles  l'accroissement  des  degrés^  de  rëquateur  aux  pôles, 
loit  conforme  aux  observations.  Mais  on  n'a  pas  trouvé 
de  courbe  régulière  et  sî métrique  qui  pût  y  satisfaire. 
On  s'est  assuré  que  les  diiFérens  méridiens  terrestres  n'ont 
ni  la  même  courbure ,  ni  la  même  forme  ;  de  sorte  que 
la  terre  n'est  pas  un  solide  de  révolution  y  c'est-à-dire ,  qu'on 
ne  peilt  pas  la  concevoir  formée  par  la  rotation  d'une 
tourbe  autour.de  son  axe. 

Lorsqu'on  cherche  les  surfaces  de  révolution  qui 
liû ressemblent  le  plus,  on  en  trouve  qui  sont  difi%- 
rentesy  suivant  les  degrés  que  l'on  compare.  Mais  sur 
toutes  ces  surfaces ,  le  diamètre  de  l'équateur  est  plus 
long  que  celui  du  pôle«  L'excès  du  premier  sur  le  second  ^ 
pris  pour  unité  ^    se  nomme  V aplatissement  de  la  terre. 
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geaît  la  nature  des  forces  dont  elles  étaient  animées  ;  et 
çn  les  .supposant  sollicitées  par  la  seule  pesanteur  ^éll» 
devaient  se  réunir  en  une  niasse  sphérique  ,  comint 
font  les  gouttes  d'eau  et  de  mercure.  Or  y  un  grand  noni-* 
bre  de  faits  d'histoire  naturelle  attestent  que  cet  état  t 
l^ellement  existé ,  et  que  la  terre  a  été  primitivemM 
fluide.  Mais  puisqu'elle  n'a  pas  pris  la  forme  sphérique, 
il  faut  en  conclure  que  quelque  autre  cause  agissait  ausR 
sur  ses  particules ,  et  contribuait  à  leur  arrangement 
Cela  devient  facile  à  expliquer^  si  nous  supposons  que 
la  terre  tourne  journellement  sur  elle-même  ;  car  aloii 
cette  cause  qui  a  renflé  Téquateur  et  applati  lespAles^ 
est  sans  doute  la  force  centrifuge  due  au  mouTement.  de 
rotation. 

On  co^çoit  en  efiTet  que  ,  si  la  terre  tourne  ;  ses 
diverses  parties  font  effort  pour  s'éloigner  de  Taxe  de 
irotation.  C'est  ainsi  qu'une  pie^rr^^  tournée  rapidement  dans 
une  froqde  ,  tend  la  corde  qui  la  retient,  et  la  rompt 
ai  elle  est  trop  faible.  Ceiie  force  centrifuge  s'accroît  avec 
la  vitesse  ;  elle  est  la  plus  grande  possible  pour  les  points 
de  l'équateur  qui  décrivent  le  plus  grand  cercle  ;  elle  est 
nulle  aux  pôles  qui  ^nt  in^mobiles ,  et  elle  décroit  par 
des  degrés  insensibles  d'KUjS.  de  ces  limites  k  l'autre.  La 
terre  ,  par  l'action  de  cette  force ,  devait  donc  si'applatir 
aux  pôles  et  se  gonfler  à  l'éq^^iateur. 

Considérons  deux  colonnes  fluides  communiquant 
entre  elles ,  et  dont  l'une  soit  dirigée  suivant  l'axe,  qui 
passe  par  les  pôles ,  l'autre,  dans  le  plan  de  l'équateur;  ces 
colonae;is  s'étendant  du  centre  à  la  surface  de  la  terre,  Les 
particules  matérielles  qui  se  trouvent  dans  la  colonne  de 
l'équateur,  sont  favorisées  par  la  force  centrifuge,  qui 
tend  à  le§  éloigner  de  l'ig^ç  de  rotation  ^  et  leur  pesas^ 
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teur  «n  est  vil  peu  dimianée.  La  colonne  des  pAIes ,  au 
contraire  ,  n'a  aucune  force  centrifuge ,  ella.  obéit  entiè- 
rement à  la  pesanteur  qui  Fattire  vers  le  centre  de  la 
masse.  Elle  a  donc  réellement  plus  de  poids  que  l'autre  > 
et  il  ne  peut  y  ayoir  d'équilibK^  entre  eUes ,  à  m<ûna  que 
U  colonne  de  Féquateur  ne  s'alonge  aux  dépens  oe  celle 
des  pôles  >  de  sorte  que  la  diminution  de  la  pesanteur  se 
ttouTe  compensée  parFaccroissement  de  la  masse.  Le  même 
efet  doit  fie  produire  dans  toutes  les  colonnes  parallèles 
à  Féquateur ,  mais  il  deyient  de  plus  en  plus  faible  à 
mesoreque  leur  force  centrifuge  est  moindre  ;  et  ces  alon- 
gelii^is  gradués  produisent  sur  le  sphéroïde  un  renfle-* 
ment  général  qui  diminue  insensiblement  de  Féquateur 
aux  pôleSk 

•  Ainsi  ,  en  supposant  que  la  tetre  tourne  ^  son  aptà-» 
tissement  serait  une  conséquence  nécessaire  de  sa  rota- 
tion, et  par  conséquent,  puiskpie  cet  aplatissement  existe  ^ 
il  indique  cette  rotation  avec  beaucoup  de  vraisemblance. 
i54.  En  suivant  celte  induction ,  elle  nous  mène  à  une 
autre   conséquence  non  moins   importante.   Si  la  terre 
tourne ,  la  force  centrifuge  doit  diminuer  de  Féquateur 
an  pôle  ;  et  comme  elle  est  toujours  perpeUdicutaire  à  l'axe 
de  rotation^  sa  direction^  d'abord  opposée  à  la  pesanteur , 
Itd  devieiil  de  plus,  en  plus  oblique.  Son  effet  doit  donc 
être  ttiôindre  pour  contrebalancer  la  pesanteur  ;  aiusi  en 
dlant  de  Féquateui*  vers  les  pôles  ^  la  chute  des  corpg 
doit  s'accélérer  ,  et  le  même  corps  doit  devenir  de  plus 
en  plus  j^ant. 

'Les  àscillatiôns  àa  pendule  offrent  un  moyen  sitnple  de 

vérifier  ce  fait.  Si  la  chute  des  corps  s'accélère ,  les  oscilla- 

\      tiôus  doivent  se  faire  plus  rapidement;  et  l'on  peut  calculer 

^     d'après  leur  vitesse  l'accroissement  de  la  pesanteur.  Or , 

H  2 
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e»  ^tiq)orbi0ir  «n  niéme  ped^uk  en'd!fFêrëh$  Heo^T 
de  la  tewe,  oa  a  titmvé  qa'e»  effet  il  Ta  j^rîils  TÎle  à  rac*  ' 
sure'qoe  Ifoa  sîétetgne  dte  I^^qiiatettr -,  et  Ba  loi  de  celW 
^eeèlérattOQ^queFo^  à  Verrai tlée  avec  heaucôtrp  tfexaclï-  ' 
feude^  ef  unnoutel  kidieede  ia  rotation  du  gfabeterresirâ  '^ 
Pour'meltve  ce  fti»t  en  évidence  ,  H  suffira  dé  râppôrtef  ^ 
lea  IcmgQetqrs  da  pendule  à  secbfhj^s  ,'  telle^qti'dA  lés  i'^ 
observées  à  dUfé»ente»lati*ude&.  Voici  ces  longueurs  j  celtf 
qtlLfl  lisn  pour  Pam^  éCâ»^  ffise  pour*  uni  té. 
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Oh  voit  par  ces  résultats  qu!en  s'éloîgnant  dç  Véqruf 
ieuTj  on  est  dhlîgé  de  donner  plus  de  longueur  9 u.  pen-* 
dule  pour  avoir  des  oscillations  de  môme  darée.  Il  s'en 
éuit  nécessairement  que  la  pesanteur  augmente  ^^  quand  oo 
s'avance  dans  cette  direction;  car  si  elle  res^it  la  9iémc, 
en  alongeant  le  pendule.,  lesroscjllations  se  rt^ntiraW' 
Cest  un  lait  que  chacun  peut  gisement  vériiiero.ep..faisanl 
osciller  dans  le  même  lieu  des  pendules  de  différenle* 
ïongueurs  (a). 


(a)  Yoysrla  note  6 ,  k  U  fin  du  livre. 


i3S*  Cette  augmeuiatlon  de  la  pesaol^ir^  en  aHant  de 

réqu«2eiir  aux  pôles  ^  e6t  deup  ua  nouTei  indice  de  la 

roiatipn  de  la  terre.  Il  eiiete  un  autre  ait  irès<»remar« 

quaUe*  qui  ^îond^it  à  la  mette  couclufiiou  ;  c'est  la  dé^ 

YÎati^A  des  corps   qm  tombent  d'une  grande    hauteur, 

Poopr  coacef  oir  ce  pliéiioaiièae ,  îiaagiae«s  nn  corps  pe«» 

gai^i  jpdaeé  k  une  grandi)  disiance  de  la  auriaoe  terrestre  ^ 

par  exen^le ,  au  sonamet  d'uue  baulc  tour.  Si  la  terra 

est  iipimobilie^  le  corps  tombera  aa  pied  de  la  to«r,  sui-* 

Yant  la  yerticale  ;  mais  si  la. terre  loynte  anr  elle* même  ^ 

le  corps  (}ui  participe  k  «e  «KN&vement ,  aura  «ae  vitesse 

de  rotation  plus  gi^ande  que  le  bas  de  ifinr  ^  parce  qu'il 

est  plus  éloigino  de  l'axe.  Ainsi ,  lorsqu'à  tombera  atea 

le  inoayenpL^nt  composa  de  oette  vitesse  et  de  la  pesan-* 

teur,  il  devra  devancev  «a  peu  la  verticale  dana  le  aena 

du  mouyement  d^  la  terre  ,  eif  parconséquent  après  sa 

chute  il  sera  un  peu  écarté  de  la  tour  yera  l'orient  ^ 

c'est  ce  que  l'expérience  confirme. 

On  a  calculé^  d'après  les  lois  dé  la  mécanique,  l'étendue 
de  cet  écart  pour  diverses  hauteurs  y  et  la  théorie  s'est 
trouvée  parfaitement  conforme  aux  résultats  observés  (a)« 
i36.  Lorsque  Copernic ,  renouvellant  les  idées  des  an* 
ciens  philosophes ,  présenta  le  système  du  mouyement 
de  la  terre  y  on  lui  objecta ,  que  les  corps  dans  leur  chute 
ne  participant  plus  k  ce  mouvement ,  devraient  rester  en. 
arrière  et  s'écarter  vers  l'occident  de  la  verticale.  Mais 
quand  les  lois  du  mouvement  furent  mieux  connues ,  on 
sut  que  les  corps  doivent  conserver  dans  leur  chute  la 
vitesse  horizoniale  résultante  de  la  rotation  de  la  terre  y  k 


^a).  Voyez  la  noie  7  4  la  fia  du  livre. 
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laquelle  ils  participaient  d'abord.  On  conclut  de-Ià  que 
les  corps  devaient  tomber  j^cisément  au  pied  de  \» 
verticale.  Enfin  ^  lorsque  les  principes  de  la  mécaniqi» 
ont  été  encore  plus  approfondis  y  on  a  reconnu  de  nou- 
veau qu'il  devait  j  avoir  une  déviation  y  mais  opposée  « 
celle  que  l'on  imaginait  d^abord^  et  dirigée  Ters'Festi 
C'est  ainsi  que  souvent  les  connaissances  se  perfection- 
neut  et  se  rectifient  en  passant  par  des  erreurs. 

Il  n'est  pas  tems  encore  de  faire  ressortir  toute  lalbree 
des  indices  que  nous  venons  de  recueillir  sur  la  rbtatioa 
de  la  terre.  Les  phénomènes ,  en  se  multipliant,  nous 
amèneront  de  nouvelles  preuves  qui  établiront  enfin  la 
réalité  de  ce  mouvement  d'une  manière  incontestable.  Mail 
nous  devons  dès  à  présent  conclure  que,  s'il  n'est  pas  e^-* 
core  décidément  prouvé  par  ces  phénomènes  ,  il  «n  'd^ 
vien( ,  du  mpii^ ,  extréipemeiit  probable^ 


> 
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CHAPITRE    XV. 

Homère  de  fixer  la  position  des  differens  points  de 

la  surface  terrestre. 

1S7.  I  iORgoVoy  Teat  représenter  exactement  la  confign-* 
mlion  d'un  terrein ,  et  fixer  la  position  des  principaux 
dijets  qui  7  sont  situés^  on  lie  ces  objets  par  des  triangles 
itistA  on  mesure  les  angles  et  dont  on  calcule  les  cAtés  "f 
cek  l'appelle  lever  un  plan. 

Si  le  terrain  que  l'on  doit  mesurer  est  considérable', 
pir  exemple ,  s'il  s'agit  d'une  proyince  ou  d'un  grand 
pays  j  on  le  traverse  d'un  bout  à  l'autre  par  une  méri- 
dienne y  que  l'on  trace  suivant  les  procédés  que  noua 
irons  indiqués.  On  trace  ensuite  y  perpendiculairement  à 
celte  méridienne ,  d'antres  courbes ,.  que  l'on  décrit  de  la 
même  manière  \  avec  cette  seule  différence  que  leur  pre- 
Biier  cAté  est  perpendiculaire  au  méridien  céleste  >  au  lieu 
de  lui  être  paraUële.  Ces  courbes  se  nomment  des  per^ 
pèndiculaires  à  la  méridienne.  La  situation  d'un  objet 
est  déterminée  lorsque  l'on  connaît  la  perpendiculaire 
tnr  laquelle  il  se  trouve,  et  sa  position  sur  ^ette  perpen* 
diculaire. 

C'est  ainsi  qn'a  été  construite  la  grande  carie  de  France, 
par  Cassini,  Tous  les  points  en  sont  rapportés  à  la  méri* 
dienne  qui  passe  par  l'Observatoire  de  Paris.  Le  lieu  pr^ 
cis  de  chaque  point  se  détermine  par  deux  élémens; 
l^  sa  distance  à  la  méridienne,  distance  qui  se  mesure 
ior  la  perpendicnlaire  ;  2.°  Farc  de  la  méridieime  eom^ 
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pris  entre  la  perpendiculaire  et  FObseFvalpire  de  Parik 
C'est  une  sorte  de  réseau  ;  étendu  sur  la  surface  terrestre^ 
et  dont  les  fils  servent  de  guides  po^r  retrouver  la  posv* 
tien  des  lieux, 

i38.  Lçs  perpendiculaires  à  la  méridienne^  ne  «oiilpat 
^es  parallèles  à  Féquateur.  EUes  ont  avec  ces  p^f aUàiic 
une  propriété  caimunne^qui  est,cle  «ouper  le  prépaie» 
méridien  k  angles  droits.  Mais  les  parallèles,  conservent 
aefte  fjpoffryèJLé  >  à  régajr4  âe  Xpi^  Iqs^  aulres  wérifUompj, 
9u  lieu  ique  les  pfsrpendi<»|lair£!9  n'en  joui^^efit,  qi^f^  pjif 
rappp^  a]A  prejfQÎer.  Si  l'oj^^  cçnsidëre  la  terce  po^ap^e.ii^ 
jsph^e  >  les  perpendiculaires  à  la  «véridipnni^  soift,f|^j9M 
de  grands  cercles^  dont  le  plan  pîaffse  pa|?  tç  ff«9\ir9  4f^ 
cette  sphère. 

Quelle  ^fxf  soit  la  %ure  de  la  terre  ;,  on  déç^^  ^ 
parallël^4  l'équateur^  eif  pre^uif  sur  ]es  ^yfuffi  .i^Arif 
diens  des  points  sUués  à  la  m^me  latitude  ;  et  ^jOf  4^Wf9i 
des  perpendiculaires  h  la  méri4îj^'uie  >  ed  suivait  ^«p^lr 
ç^dé  ^ue  npus  avQjis  donAé  plfis  haift^  pour  U.  m4^W9è 
eUe-mçme.  (ja) 

Les  courbe^  ^*aeées  ^e  ceUf  ^tanière  pe  pefvre^-  ^M^ 
des  çcccles  q^ç  si  1^  terre  ^  sphérique.  S\  s^  fu^^^c^j^ 
fans  être  splléçic^^e  ,  e§t  de.  i:évol*itiQU,  ces  courbiee^  ^r^ 

'?  I...  ■    J  ■'■.  !■'  IV  "  ■    '.'J    ■}'  J  "■'  '•        I  Ml     ■  II.'!  lil   I  ■»  ■   .      '  '       ^    '      .     ■         Il  I     m.  I  i  ».    ■      ]  "       I       ^ 

~  '  (a)  A  Tpatièv  f  igowreusemettt  3a  Qiëridienine  tr^cëe  par  Its  observa- 
tions géo4ësiques ,.  difiere  un  p/eu  du  inéifidien  terrestre.  En  efl^V 
ra{»||£|f]|p4-T4oiis.lad«(iDitiop  d^'oe  iné^dien.  6i  Pou  conçoit  4i&  ^aa 
gfû  pasM  pa(  V^^p,  d/s  mq^t^or  et  pas  \p  Bénith  d>ia  lieu  d«  ib|i 
terre  ,  ce  plajQ,  prçdongé  j«^(;^n-aa  ciel  j  tracera  J9,  circonférence  4-f^ 
grand  cercle  ,  qui  sera  le  i^ëridieQ  du  lieu  ;  et  tous  les  points  de  Ifi 
terre  qui  auront  leur  zénith  sur  cette  circonférence,  seront  sous  le  mlmf- 
méridien  céleete.  La  suite  de  ces  points  sera  donc  un  méridien  d^ 
1%  -l$V*<l-  P(9.  fPJir  q^oie  Vfs  condition»  soient  reija^ics  ^^  il  «nl&t  ||qL% 
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MenNrt  iplaaet ,  mais  non  circulaires.  Enfin  ,  si  la  Téms 
0it  lutsjrfiéroïde  irrégulier ,  elles  cesseront  d'être  comprises 
dsDS  jun  même  plan  ^  et  formeront  ce  que  J'on  appelle 
des  courhes  à  doubiô  courbure.  Mais  dans  tous  les  cas^ 
cHes  auront  la  propriété  d'être  les  plus  courtes  que 
l'on  poisse  mener ,  entre  deux  points  donnés^  sur  la  sur* 
ftce  de  la  terre.  Elles  mesurent  par  conséquent  la  disH 
ItAce  itinéraire  des  lieux  ;  et  voilà  pourquoi  on  en  îsnt 
mage  dam  les  carte»  géographiques. 

1^.  Les  opérations  du  tracé  sont  bornées  à  dea 
ébendiies  trop  petites  y  par  rapport  aux  dimensions  totales, 
ée  la  terre.  H  est  impossible  de  ^prolonger  ces  courbes 
è  trafcrs  les  miers  ,  d^un  continent* à  un  autre  \  on  y  sup- 
plée par  des  observations  astronomiques. 

Pour  connaître  la  situation  d'un  lieu  sur  la  surface 
temstre ,  il  suflSt  de  connaître  le  parallèle  sur  lequel  il 
le  trouve ,  et  sa  po^sition  sur  ce  pai*aUële.  Tout  se  réduit 
donc  à  déterminer  ces  deux  élémens. 

I^e  parallèle  se  détermine  par  l'observation  de  la  lall« 
Ma  on  de  la  distance  à  Téquateur.  Nous  avons  donné 
fins  liant  les  moyens  de  l'obtenir. 

ha^  position  du  lieu  sur  le  parallèle^  se  trouve  en  calcu« 


•»'^^iiP»*»»^i^»""^^WW*W-W 


tontes  les  rerticales  de  ces  diffërens  p<nnts  soient  parallèles  an  plan 
In  méridien  céleste  ;  dar ,  à  caase  de  llmmense  distance  de  la 
Ifbère  céleste  »  cet  Tertieales  ooncourront  dons  le  ciel  sur  la  même 
ycaafMrffuce,  Si  l^^oa  suppose  qae  |a  terre  est  spliériqae  ,  le  méridien 
terrestre ,  d'après  cette  condition ,  se  confond  avec  la  ligne  qne  donnent 
Isimesares^éodésiques  \  cela  arrive  ei)core  si  la  tejrre  est  de  révolntion. 
Mus  il  n'en  est  plus  ainsi  lorsqu'on  lui  suppose  une  forme  irréguliere. 
Teatefoit,  dans  l'état  actncl  desdioses,  la  difTérence  est  si  petite  que 
V<tt  |»«t  sa  di^esmei:  d'j  mix  égard* 


lanfta  cllstanee  à  un  méridien  connu.  Pour  cela  on  en- 
tîn  ,  à  volonté  y  que  Ton  suppose  fixe,  et  que  Fbn  nomme 
premier  méridien.  Ce  sera ,  par  exemple ,  celai  qm  paaie 
par  Paris.  Si  l'on  imagine  plusieurs  autres  méridiens  menés 
par  les  divers  points  d'un  même  parallèle,  ils  feront  dei 
angles  plus  ou  moins  grands  avec  le  premier.  Chaque 
point  sera  donc  distingué  dès  autres  par  l'angle  qui  lift 
est  propre  et  qui  fixe  sa  position  sur  le  paraUële*  Cet 
angle  se  nomme  la  longitude  du  lieu^  Sa  mesure  est  Favo 
-de  réqnatenr  compris  '  entre  l'es  deux  méridiens.  La  lonr- 
giinde  est  orientale  ou  occidentale  y  selon  que  le  lien  est 
«itué  à  l'orient  ou  à  l'occident  du  premier  méridien.  •- 

Or  c'est  une  propriété  générale  que  deux  points  de  II 
terre  qui  diffèrent  en  longitude,  comptent  au  même  ins- 
tant des  heures  diiOTérentes.  Par  exemple,  si  l'angle  qui 
les  sépare  est  la  vingt-quatrième  partie  de  la  circonférence^ 
pu  quinze  degrés  sexagésimaux,  lorsque  le  soleil  sera  anÎTé 
au  méridien  le  plus  oriental^  il  sera  encore  éloigné 'df 
l'autre  de  i5^  ou  de  la  24^  partie  du  jour.  Les  habitansde 
celle  partie  de  la  terre  n'auront  donc  pas  encore  midii 
mais  onze  heures  du  matin.  Jlç  ne  compteraient  que  19 
heures  si  l'angle  des  deux  méridiens  était  de  5o<^.  £n  géné- 
ral le  retard  est  proportionnel  à  cet  angle  (a). 

C'est  ainsi  que  les  matelots  de  Magellan  ,  lorsqnlll 
revinrent  en  Portugal,  après  avoir  fait  le  tour  de  la  terre  « 
comptaient,  à  bord  de  leur  vaisseau,  un  jour  de  moini 
que  dans  le  port  d'où  ils  étaient  partis.  En  efiet,  tandis 
que  le  méridien  du  port  restait  fixe  y  ces  navigateuni 

(a)  J'emploie  encore  ici  la  division  ordinaire  du  jour  en  34  heures  ,^ 
pour  ne  pas  trop  complic|ner  les  diflKcultës  dans  ces  comiaeacemeiiBt 
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toTuéquences  physique^  de   VaplatUsemerU.  "dà  lé 

terres 

iià.  yjfroi^ijn  ï'apj^fttis^eîtttàAt  Àe  tft  terre  soit  tné 
^([aaiilité  ti^ës-=-petite ,  sa  conilttîsftanée'e^  extrénteiSâteiitÉ  init' 
portante  à  cause  ides*  cousé^eftfees  qu'elle'  éîMr^îàe. 

Et  d'a^ùrà;  on  roit  q[ae  la  pe8antear>  tonjoarv  perpen- 
dicabdre  àlasurfaoe ,  ne  tend  pi?us  au.cencrë'cfe  Itf  terfe; 
Ses  directions  s'en  écartent  d'une  quantité  trést-'petTte  > 
du  inéiiie=  Ordre  que  Taplatîssemenr.  Il  fh-ètinà  ùnd 
liaiioti^  tt»  rapport  nédes^aii'e  ^  eÂ(¥é  k:  iSoMué  dé  là 
terre  et  la  pesanteur.  £ii  suitant  cette  Kaâsbii ,  nous  par* 
viesdrous  peut-être  à  àéùow^if'dféh  vîcAatr  ciet*  aplalSs^ 
«Beat  liai^méme  >  et-  à  ^èlte  eauàe*  probable  oii'yeât 
l^tlinbQer. 

ii3\  Eei  conÀdérakit  k  pMihteor  d^imé  tttattièré  gé> 
nifale  1^  nous  yojons  <{u'eSé  agit  sur  tous'  tés-  éorpsterrea- 
très  comme  par  une  sorte  -Haêif^cBôtion  qui  le»  soÙtdte  rm 
ktêrrSr  ^  tend  à  les  j  pM^jt>îtfer.  Cette  force  subsiste 
Att  sommet  des  monlâ^es'ët  dans  lès  càyités  les']^his  pro^ 
fondèSi  On  peutdbnc  cotfi^érer  là  teri'ceMiièi^  comme 
«sotnposée  d'une  infinité  de  plirtllcules  mAté^ielléâ'  réunieih 
et  concentrées  par  la  pesanteur. 

Si  ees<  particules  n'ont  pas  toujours  9ù)hAé  ùM  niasse 
solide  )  si  elles  se  soiit  troiité  autrefoili  distti^  un  état 
de  mollasse  qui  donnait  plus  de' liberté  à  leurs  mouTC-^ 
laeoa  ^  etles-otit  dû  s'arraïf ger  d'elles-mêmes  ^  comme  Fexi^ 
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méridien  y  quelque  part  qu'on  la  transporte  ensmîte  ^  îl  ôl 
sera  toujoui^  de  même  ;  et  lorsqu'elle  marquera.x>  ,^o'^"^ 
on  sera  sûr  que  l'étoile  dont  il  s'agit  passe  an-  p^'cmier 
méridien.  UsulBra  donc  d'att.entlre  que  cette  étoile  pasio 
au  méridien  du  lieu  où  l'on  se  trouye,  et  de  voir  rhew« 
que  l'horloge  indique  :  ce  sera  la  distance  des  deux  mé-  . 
ridiens  exprimée  en  tems^  et  on  en  déduira  aussUât  œil» 
des  longitudes. 

On  est  obligé ,  dans  celte  estimation  y  d'ayoir  égard  aux 
petits  mouvcmens  particuliers  que  l'on  a  remarqués  dont 
les  étoiles ,  et  qui  font  varier  un  peu  l'heure  de  leur 
retour  au  mér^idien  ;  mais  dans  l'état  actuel  de  l'astroAO^ 
mie  y  ces  mouvemens  sont  trës-exactement  connns ,  et  it 
est  facile  d'y  avoir  égard.  On  emploie  aussi  y.  avee  det 
corrections  analogues^les  mouvemem  de  la  lune  et  dn  toleîL 

Je  ferai  connaître  plus  tardi  avec  détail ,  l'extrénEie  per« 
feclion  que  l'on  a  donnée  à  ces  diverses  méthodes  ^  el 
l'usage  qu'on  en  £ait  pour  trouver  la  longitude  tant  sur 
mer  que  sur  terre.  Mon  dessein  y  dans  ces  commcneemeM^ 
est  seulement  d'indiquer  les  procédés.  Cependant  y  eomnis 
la  détermination  de  la  latitude  par  la  kauteuv  do  fSk 
est  un  élément  nécessaire  de  toutes  les  recherches  «strono* 
miques;  je  donnerai  dès  à  prësent ,  une  idée  des  mojent 
que  Ton  emploie  pour  l'obtenir  très- exactement. 

14a.  Quand  on  veut  déterminer  la  latitude  dHm  Bs» 
par  les  observations  des  étoiles  ciroompolaîres  ^  plusieurs, 
causes  d'erreurs  peuvent  affecter  les  résultats.  On  a  d's- 
bord  à  craindre  l'inexactitude  même  de  l'instrument  y  qst 
peut  donner  quelques  secondes  d'erreur  sur  la  distance 
de  l'étoile  au  séniih.  Il  est  également  possible  que  Fou 
commette  une  petite  erreur  sur  Tinstant  dn  passage  *d» 
Vaslredans  le  plan  du  méridien.  £nfin  ;  on  peut  craindr* 


f(m\xfBl6f  tiiémikixcLé  de  la  part  des  réfractions  ^  dont  la 
toi  n'Mt  pde  encore  aussi  exactement  connue  qu'on  pour-^ 
nUle  désirer  ^  dans  de6  l*eeKerclies  aussi  délicates. 

Ckacaii»  de  oes  i^aosedr  d'erreur  exigé' une  niéihode  dé 
<Mrre«tiMis  partiéu&èl^.^ 

On  é^it«rak  lappeifËftëre'sî  Finiitrttaiént  qui  ^ert  &  me- 
$tu?T  ks  aMg^  énak  cotiètrtrît  de  manière  à  pouvoir 
répéter  tet  ntultifi^er  l'an^lé  .que  l'on  Teut  observe^  de 
nanôère  k  ne  pas  îfidiqwâr  cet  angl^  lui-même ,  mais  ]e 
éoaUs  ^'ie«triple,  od  tA  autre  multiple  que  ronvoudra4 
Car  alors ,  pomr  af )Mr  l'angle  ciiercbé  y  il  farudrait  pren^» 
èeii  mokîè^  le  tierS'ou   le  quart  dé'  celui  que  l'ins^, 
trameot  indiiqae'  ^  el^sî-lfei^retir  de  ses  divisioùs  était  ^  par 
cxèiH^  f  une  secouée  de  degré ,  elle  ne  serait  que  d'une 
demie ,  «n  tiers  ou  ntt  qttcfrt  de  seconde  dans  le  résultai  final* 
lei  en  le  hat  et  Feffet  tiû'  crrde  répétiteur  de  "Bordcu 

Cet  instrument  n^est  pas  destiné  à  rester  fixe"  et  immo- 
bile, comme  le  mural  /  dlan^  le  plan  du  n!iér{dieii.  Il  né 
éniiie  deikc  pas  directement  la  hauteur  méridienne  des 
astret.  Slaîs  il  sert  à  mesurer  leurs  distances  au  zénilh  ^ 
wMtt  él' après  te  passage'  au  méridien  ;  et  diaprés  ceà 
okisrvàlfrMf»'/  OBf  peul^  calculer  EL  hauteur  que  les  astres 
èMtcw  a^ir  quatod  î6"^  trouvent  dbné  ce  pTan. 

On(  conçut  en  effe<  que  les  étoiles  décrivant  dès  eer- 
tW  pàv^lëtes  à  Féquafeih*  ^  il  doit  j  avoir  une  certaine 
liaifiott  entre  teurs  positions  sm;cessive^.  La  géométrie  fait 
eonoaîlpô  ces  rapports* ,  et  cira  que  ^htance  observée  de 
IWre  au  %énilh  à  un  iiistant  connu ,  donne  une  valeur 
<ie  la  kau«eur  méridi^ne ,  telle  qu'on  Paufaît  observé 
<lireoteiiient  au  mural-  (a): 


wÊ^m^^mm^t^^^immJL^ 


(a)Mét|iode«  analjrtiqa»»  poQr^  détermittati0&  4'tui««€  du  mén* 
^ui;  par  Delambre,  page*  47  et  105^ 
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Si  toutes  les  observations  étaient  parfaitement  ex 
«elles  donneraient  toutes  exaetenient  la  même  hi 
méridienne;  mais  cela  n'arrive  jamais ,  et  l'on  ne 
éviter^  sur  chacune  d'elles  ^  quelque  petite  inexact 
Cependant ,  comme  il  n'est  pas  probable  qu'on  8( 
toujours  trompé  dans  le  même  sens  ,  il  }r  a  tout  li 
croire  que  quelques-uns  de  ces  résultats  sont  troj^ 
tan^  que  d'autres  sont  trop  faibles.  On  les  ajoute 
tourauemble ,  et  on  divise  leur  somme  par  leur  noi 
Gé  qui  donne  un  résultat  moyen  plus  exact,  piirce  t\ 
partie  des  erreurs  ont  dû  s'entre  détruire  mutuelle 

On  évite  par  celte  métbode  les  deux  causes  d'e 
qui  peuvent  altérer  la  hauteur  précise  de  l'étoile 
passage ,  soit  inférieur,  soit  supérieur.  Ces  deux  pa 
bien  connus ,  on  en  déduit  aisément  la  hauteur  du 
comme  nous  l'avons  dit  dans  l'article  76.  On  penl 
déterminer,  en  une  nuit,  la  latitude  d'un  lieu ,  avec 
coup  de  précision.  Avant  qa'on  connût  cette  met] 
on  se  ])ornait  à  observer  immédiatement  les  passag 
périeurs  et  infériegurs  des  étoiles  circpmpolaires.  Il 
alors  pour  atteindre  quelque  exactitude ,  répéter  les  x 
observations  un  grand  nombre  de  fois  ,  et  çonmie. 
pouvait  observer  au  plus  dans. chaque  nuit  que  deu 
sages  pour  chaque  étoile ,  la  détermination  de  la  la 
exigeait  plusieurs  mois.  Cette  remarque  suifit  poui 
sentir  l'^tililjê  et  l!importaAce  des  nouveaux  procè 

Enfin  ,  pour  annuller  autant  que  possible  l'effi 
petites  variations  que  les  réfractions  peuvent  subii 
les  dilTérens  tems  de  Tannée  ,  on  choisit  de^  obsei^v 
faites  à  diverses  époques ,  et  dans  lesquelles  ces  ] 
incertitudes  doivent  par  conséquent  se  conlrebalanc 

i43.  C^sJt*  ainsi  que.  Delam]>re  cl  Méchain  ont  < 


miné  les  latitudes  des  divers  poiats  de  l'arc  du  méridien* 
terrestre^  qu'ils  ont  réûemment  mesuré.  C'est  par  les  mémef 
fflétkades  ,  en  employant  les  passages  supérieurs  et  infé^ 
rieurs  de  l'étoile  polaire  et 'des  étoiles  nommé»  «t  et  ^8  de  la 
petiteH>urse  ^  que  ces  illustres  obsenrateun  ont  déterminé 
bbaoteor  du  pèleàParis^  chacun  par  1800  obsefvatiop^s , 
et  leurs  résultats  laissent  à  peine  un  quart  de  .seconde 
d'inco'titttde  ,  si  l'on  toppose  {es  réfractions  bien  connues* 
Mais  si  l'on  suppose,^  comme  cela*  parait  probable^  que 
la  table  des  réfraction^  de  Bradlej^  dont  se  servent  les 
astronomes ,  doit  être  augmentée  de  o^^cxk>3  à,  5o°  de  hau* 
leur,  il  en  résulte  que  la  latitude  donnée  par  Méchain 
etDelambre  doit  être  diminuée  de  près  d'uoi^  seconde  sexa-> 
gésimal^^  et  la  hauteur  dupâle\  à  l'Obserratoire  National, 
serade48%5o';  1 3"  sexagésimales^  au  lien  de  lé'/ secondes 
que  donnent  Içs  réfractions  de  Bradley.Ce^qui  équivaut  k 
5i'^,2632S  de  la  division  décimale.  Cette  différence  d'une 
seconde  a'est  pas  la  septième  partie  de  l'épaisseur  des 
fils  que  l'on  tend  dans  l'intérieur  des  lunettes  y  et  œs  £lla 
«ont  plus  fins  que  des  cheveip:.  On  peut  maintemint  .s^ 
faire  une  idée  de  l'exactitude  des  observations 'modernes^ 
en  voyant  que  toute  J'erreur  dont  elles  est  susceptible  ^ 
porte  sur  de  si  petites  quantités.     - 

i44.  J^Qrsque  ron.cocriiait  la  différence  de  longitudo 
et  de  btitude  de  deu;s:  points  de  la  terre ,  on  peut  cal^ 
Cttler  leur. distance  itioéraire  dans  le  sens  des  méridiens 
et  des  parallèles*  M$âs  il  faut  faire  à  ce  sujet  une  rexnar^ 
que  iitiportante.  hei  degrés  de!  latitude  sont  sepsiblement 
égaux  .e^Ure  eux.  Il  n'en  est  pas  de  même  des  degrés  de 
iong^itu^-,4orsq^'ils  sont^ -comptés  sur  des  parallèles  diffé-r 
ïcns.  Il  est  visible  j  jeu  eiffit  ^  que  les  parollèiles  dimihaent 
fie  grandeur  en  approchant  du  pôle ,  d'oii  il  suit  que  les 
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parties  alîqaotes  de  ces  cercles  ,  (3dmme.  sont  les  cteghB») 
diminuent  dans  le  même  rapport.  Ainsi  pour  êvaloe^eii 
degrés  de  l'équateur  terrestre  un  certaiii  Hon^bre  de  de* 
gi*ésy  minutes  et  secondes  d'un  parallèle  eoiAfiu  y  il  hAi 
multiplier  te  nombre  par  les  rapports  des  rayoil»  dw pf 
ralièle  et  de  réquatetir  y  c'est-à-^dîre  y  par  le  liosiiiiis  de  k 
latitude  ;  car  cette  opération  est  la  même  ^e  celle  dé 
l'article  85,  pour  la  mesure  d^s  degrés  des  ptfraUëles 
célestes  ;  et  dans  la  figure  36 ,  oii  C  est  le  ceertre  de  la 
terre  ^  CE  le  rayon  de  l'équateur  ^  OQ  le  rajdn  dU-  pa-« 

ralièle^  et  EO 2  où  EGO  la  latitude  ,  le  rapport  ^ 

GE 

est  le  cosinus  de  Tatigle  OGË» 

On  trouyera  k  la  firi  de  ce  lirre  Utié  table  qtu  ceUlieiil 
les  degrés  de  longitudes,  calculés-  en  mètres  ,  fottt  les 
différens  parallèles^,  depuis  o^  jusqu'à  loo^. 

l45.  Avec  ces  données  on  peut  calculer  la  distancé 
itinéraire  de  deux  points  quelconques  de  la  terre ,  dont 
on  connaît  la  longitude  et  la  latitude.  En  effet  j  soient.  A  et 
B  ces  deux  lieux  ftg.  3/.  Leur  plus  courte  distance  sér^  Fara 
de  grand  cercle  A  B ,  qui  les  joint.  Soient  A  P  ^  BF  ^  leurs 
méridiens  qui  se  coupent. Iiu'p6ie  P  \  l'angle  dé  ces  plttl 
sera  connu ,  c'est  la  différence  dea  longitudes;  La  difrf 
tance  des  deux  lieux  au  pôle  F  sera  aussi  contiae  /  d'est 
le  complément  des  latitudes  A  £  ^  B  £.  Ainsi  dtans  la 
triangle  spbérlque  ABP^  on  connaîtra  les  deux  edCêi 
A  B ,  B  P  ^  et  l'angle  P.  On  pourra  donc  calculer  toiftes 
les  autres  parties  de  ce  triangle- par  les  règles  de-b  tri* 
gonomélrie  spbérique.  On  aura  ainsi  la  longueur  dé  Para 
AB^  exprimé  en  degrés ,  et  en  prenant  cbaque  degré 
sur  le  pied  de  20  lieues  marines  ^  on  aura  la  distance 
des  deux  points».  <  .   . 
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CHAPITRE    XVI. 

Manière  de  fixer  la  position  des  divers  points  dà 

cieL 

i^*  âjA  position  des  points  de  la  sphëre  céleste  se 
détermine  y  comme  celle  des  points  de  la  terre ,  pair 
le  moyen  des  méridiens  et  des  parallèles.  On  choisit 
k  Yolonté  un  premier  méridien  céleste  qui  passe  par  un 
tertain  point  connu  du  ciel.  Alors  la  position  d'un  astre 
Quelconque  se  trouve  déterminée  par  deux  élémens.  Xe 
premier  est  la  distance  méridienne  de  l'astre  à  Téqua- 
teor ,  ou  sa  déclinaison.  Le  second  est  l'arc  de  Féquateur 
compris  entre  le  premier  méridien  et  celui  qui  passe  par 
l'astre.  Cet  arc  se  nomme  V ascension  droite.  Oh  le  mesure 
par  le  tems  qu'il  emploie  à  traverser  le  méridien  du  lieu. 
Lorsqu'on  connaît  la  déclinaison  de  deux  astres,  et  leur 
diflerence  d'ascension  droite  ,  il  est  facile  de  calculer  leur 
{dus  courte  distance  sur  la  sphère  céleste  /  c'est-à-dire  ^ 
t'irc  de  graild  cercle  compris  entre  eux.  Le  calcul  est 
•iMôlument  le  même  que  pour  les  points  situés  sur  la 
surface  delà  terre.  On  enchaîne  ainsi  les  étoiles  les  unes  aux 
autres ,  par  des  triangles  sphériques  qui  fixent  leurs  posi- 
tions respectives-  dans  le  ciel.  On  peut  alors  dresser  des 
ttttaloguea  d'étoiles  où  ces   positions  sont  marquées ,   et 

I-  il  devient  facile  d'assigner  pour  chaque  lieu  de  la  terre  ^ 
d'après  sa  longitude  et  sa  latitude  ,  les  aspects  successifs 
que  le  del  doit  y  présenter  dans  chacune  de  ses  révolutions» 
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CHAPITRE    XVI  I. 
De  la  parallaxe  des  astree» 

14/.  l^E  diamètre  delà  terre  étant  exactement  connu 
en  mètres  et  en  lieues  ,  les  astronomes  s'en  servent  comme 
d'une  grande  mesure  pour  évaluer  les  distances  des  corps 
célestes. 

Four  montrer  comment  cela  peut  se  faire ,  soit  L  Pas- 
tre  fig.  38  ,  C  le  centre  de  la  terre  ,  O ,  O'  deux  points  de 
sa  surface  situés  sur  le  même  méridien  OO'.  L'arc  O  M  O' 
sera  connu  en  degrés^  et  par  conséquent  en  lieues  et 
en  mètres.  Supposons  maintenant  qu'il  y  ait  dans  ces  deux 
points  deux  observateurs  qui  observent  le  centre  de  Pastre 
Xi  au  moment  où  il  passe  au  méridien  OO' ,  et  qui  déter- 
minent les  hauteurs  HOL ,  H'  O'  L  de  cet  astre  sur  les 
horizons  OH  et  O'H'.  La  position  respective  des  points 
O  j  O' ,  qui  est  connue ,  détermine  la  longueur  de  la  droite 
OO'  ,  et  les  valeurs  des  angles  H  OO' ,  H'O'  O.  En  leur 
ajoutant  les  angles  observés ,  on  aura  les  deux  angles 
LOO' ,  LO'O  du  triangle  LOO'.  La  somme  de  ces  der- 
niers retranchée  de  deux  angles  droits ,  donnera  l'angle 
O'LO ,  formé  par  les  rayons  visuels  des  deux  observa- 
teurs. C'est  celui  soms  lequel  on  verrait  du  centre  de  l'astre 
la  ligne  qui  les  joint.  Cet  angle  se  nomme  la  parallaxe. 
Avec  ces  données,  on  pourra  calculer  le  côté  LO  en 
lieues  et  eh  mètres ,  par  les  règles  de  la  trigonométrie  ,  et 
{ormant  ensuite  le  triangle  LO  C  ;  on  calculera  de  même 
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)a  distance  S  C ,  qui  est  celle  de  l'astre  au  centre  de  la 

terre. 

i48.  Il  n'est  pas  même  absolument  nécessaire  que  les 
deux  observateurs  soient  placés  sous  le  même  méridien  ce-- 
leste^  cequise  rencontrerait  rarement.  Il  suiiit  que  l'on  con^* 
naisse  la  différence  de  leurs  longitudes  et  de  leurs  lati- 
tudes. Car  ^  si  l'astre  observé  n'a  pas  de  mouvement  ea 
déclinaison  ^  sa  hauteur  méridienne  sera  la  même  pour 
tous  les  points  du  même  parallèle  terrestre  ;  et  les  deux: 
observations  pourront  être  employées,  comme  si  elles 
avaient  été  faites  sur  un  seul  méridien  ,  avec  la  même 
différence  de  latitude.  Mais  si  l'asti'C  a  un  mouvement 
propre ,  par  lequel  il  s'éloigne  ou  s'approche  de  l'équateur, 
il  faudra  calculer  la  quantité  dont  il  a  marché  dans  ce 
sens ,  en  passant  du  premier  méridien  au  second  Cette 
quantité  retranchée  de  la  seconde  observation  ,  donnera 
justement  le  résultat  que  l'on  aurait  obtenu  sur  le  pre- 
mier méridien  à  la  même  latitude. 

149.  Je  ne  dois  pas  dissimuler  ici  que  chaque  obser- 
vateur pouvant  se  tromper  de  quelques  secondes^  quand 
il  détermine  la  hauteur  de  l'astre  sur  l'horizon  ,  il  peut 
ea  résulter  quelques  secondes  d'erreur  dans  la  mesure  de 
l'angle  OLO'.  De  sorte  que,  si  cet  angle  est  lui-même 
d'un  petit  nombre  de  secondes,  l'incertitude  pourra  aller 
au  double   ou  au  triple  de  sa  valeur.  On  sera  exposé  à 
cet  inconvénient  quand  l'astre  sera  fort  éloigné  ,  comme 
le  soleil  et  les  planètes  j  et  la  méthode   précédente  ne 
pourra  servir  qu'à  montrer  leur  grand  éloignement  ;  mais 
relativement  à  la  lune,  pour  laquelle  l'angle  OSO'  est 
de  plus  de   1" ,  on  n'aura  rien  à  craindre  de  semblable  ^ 
car,  une  petite  erreur  de  quelques  secondes  ne  ferait  pas 
sur  la  valeur  de  cet  angle ,  un  effet  sensible.  Aussi  a«t-on 
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employé  ce  procédé  pour  calculer  la  distance  de  la  luiié 
à  la  terre.  Quant  aux  planètes^  excepté  Mars,  on  a  dé- 
terminé leurs  parallaxes  par  d'autres  moyens  ,  que  je 
ferai  connaître  par  la  suite.  Pour  les  étoiles,  leur  paral- 
laxe est  si  petite  que  quelque  soin  qu'on  ait  mis  à  cette 
recherche ,  on  n'a  jamais  pu  l'apprécier.  On  la  regarde 
donc  comme  tout'&-fait  insensible ,  et  on  considère  les 
rayons  visuels  menés  des  différens  points  de  la  terre  à 
une  même  étoile  ,  comme  étant  tout-à-fait  parallèles. 

i5o.  Lorsqu'un  astre  a  une  parallaxe  sensible ,  les  dif- 
férens observateurs  répartis  sur  la  surface  de  la  terre  ,  ne 
le  rapportent  pas  au  même  point  du  ciel.  Car,  soit  L  cet 
astre^  fig.  39,  C  le  centre  de  la  terre,  O,  O'  deux  observateurs 
placés  sous  le  même  méridien  céleste,  OL^  O'L  les  rayons 
Visuels  menés  de  leurs  yeux  à  l'astre.  Gomme  on  rapporte 
toujours  les  objets  sur  le  prolongement  de  ces  rayons, 
le  premier  observateur  verra  l'astre  en  1  sur  la  sphère  cé- 
leste ;  le  second  le  verra  en  \  ;  la  différence  de  ces  deux 
resultats  dépendra  de  la  grandeur  de  l'angle  OLO' ,  c'est- 
à-dire  ,  de  la  parallaxe. 

Si  c'est  la  luiie  qui  est  en  L  ^  et  que  le  soleil  soit  en  S^ 
beaucoup  plus  loin  du  centre  de  la  terre ,  les  deux  obser- 
vateurs verront,  en  même-tems,  ces  deux  astres,  et  aperce- 
n*ont  la  distance  qui  les  sépare.  TVlais  au  point  E  y  situé  sur 
la  ligne  S  L,  qui  joint  leurs  centres,  cette  distance  paraîtra 
nulle,  et  le  soleil  sera  éclipsé.  Ainsi  ^  lorsqu'un  nuage  passe 
entre  nous  et  le  soleil ,  nous  nous  trouvons  plongés  dan^ 
l'ombre,  tandis  que  nous  voyons  des  lieux  éloignés,  éclairée 
de  toute  sa  lumière. 

i5i.  Pour  éviter  les  irrégularités  résultantes  de  ces  dif- 
férens  aspects,  et  rendre  les  observations  comparables  ,  lefi 
astronomes  les  rapportent  au  centre  de  la  terre  -,  et  il^ 
regardent  comoie  les  véritables  positions  des  astres ,  celles 
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fui  seraient  observées  de  ce  point:.  Soit  O,  fig.  4o  la  position^ 

de  robserratear.  S'il  mesure  la  hauteur  de  l'astre  L  sur  lli<> 

rizon  OH  ,  il  la  trouvera  égale  à  l'angle  LOH.  Cette 

même  hauteur  j  prise  du  centre  de  la  terre  sur  le  même 

horizon  ^  c^est-à-dire  y  sur  un  plan  parallèle  ,  serait  égale 

à  LGH.  La  différence  LC£  de  ces  hauteurs  est  égale  à 

l'angle  CLO ,  c'est-à-dire  y  à  la  parallaxe  de  l'astre.  Et 

l'on  voit  ipj^en  général ,  pour  apoir  la  hauteur  d'un  astre 

prise  du  centre  de  la  terre ,  lorsqu'on  connaît  cette  ïiauieur 

absente  à  la  surface ,  il  suffit  d'ajouter  la  parallaxe  à 

la    hauteur   observée.    L'effet  de  la  parallaxe  est  dono 

d'abaisser  les  astres  dans  les  yerticaux  où  ils  se  trouvent  ^ 

ce  qui  est  le  contraire  de  la  réfraction  qui  les  fait  pa-« 

raitre  trop  élevés. 

1 5a.  Cet  abaissement  n'est  pas  le  même  pour  toutes  les 
hauteurs.  Il  est  le  plus  grand  possible  à  l'horizon ,  comme 
en  OLC  9  fig.  4i.  L'angle  OLC  se  nomme  la  pa^ 
fallax0  horizontale.  L'erreur  diminue  à  mesure  que  l'astre 
t'élëve  ^  enfin  elle  est  nulle  lorsqu'il  arrive  au  zénith , 
parce  que  le  rayon  niené  du  centre  de  la  terre  se  con-^ 
fond  alors  avec  la  verticale.  La  loi  de  cette  diminution 
est  facile  à  déterminer  par  les  règles  de  la  trigonométrie  ; 
et  Fon  trouve  que  le  sinus  de  la  parallaxe  correspondante 
à. une  hauteur  quelconque,  ou  selon  le  langage  astrono* 
miqne  y  Ut  parallaxe  de  /lauteury  est  égale  au  produit  de 
la  parallaxe  horizontale  y  par  le  sinus  de  la  distance  au 
UrUth. 

i53.  D'après  cette  loi ,  il  est  feclle  de  trouver  la  pa- 

nliaxe  tdrizonlale  d'un  astre  ,  lorsqu'on  l'a  observé  en 

même  tems  de  deux  points  de  la  surface  de  la  terre  ,  situés 

lous  ïe  même  méridien  ;  et  le  calcul  indique  pour  cela 

U  règle  suivante  :  cherchez  l'angle  que  forment  entre  eu» 
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ies  rayons  visuels  menés  dès  observateurs  à  Vautre  ^  «f  dwiA 
sez-le  par  la  somme  des  distances  de  l'astre  au-  zénith* 
Le  quotient  est  la  parallaxe  horizontale.  On  la  trouve  éga- 
lement ,  par  la  même  règle ,  lorsque  les  observations  sont 
faîtes  sous  des  méridiens  dîfférens  ;  il  faut  seulement  j 
faire  tes  corrections  convenables.. 

C'est  ainsi  que  Lacaille  a  déterminé  la  parallaxe  ho- 
rizontale de  Mars ,  en  comparant  ses  propres  obserratioii» 
faites  au  cap  de  Bonne -Espérance ,  paf  3j*^fiS5^  de  la- 
titude australe  y  avec  celles  de  Wargentinà  Stockholm, 
par  65^^9444  de  latitude  boréale.  La  parallaxe  de  Mars 
était  sensible  -,  car  en  comparant  cette  planëte  à  une  même 
étoile,  (  ,  du  Verseau.  )  Lacaille  la  voyait  au  nord,  de 
Tétoile  ,  et  Wargentin  la  voyait  au  midi  (a)» 

Cette  méthode  suppose  que  la  parallaxe  horizontale  est 
la  même  pour  les  deux  observateurs  ;  or  cette  parallaxe 
est  l'angle  sous  lequel  on  verrait ,  du  centre  de  l'aatre ,  le 
rayon  terrestre  qui  correspond  à  chaque  observateur.  Cet 
angle  ne  peut  être  le  même'  que  dans  le  cas  où  tons  les 
rayons  seraient  égaux  entre  eux ,  c'est- à-dire  ,  en  suppo- 
sant la  terre  sphérique.  Cette  difFérence  est  sensible  pour 
la  lune  ,  comme  on  le  verra  par  la  suite,  et  il^est  né-< 
ces^airc  d^y  avoir  égard.  Ainsi  cet  astre  nous  indique 
Fellipticité  de  la  terre ,  par  les  variations  de  la  parallaxe 
dans  les  differens  lieux  ;  eomme  il  nous  en  avait  fiût  coti-* 
naître  la  rondeur  par  ses  éclipses. 

En  divisant  le  demi  diamètre  apparent  d'un  astre,  par 
sa  parallaxe  horizontale  ^  on  a  le  rapport  de  son  rayon 
au  rayon  de  la  terre.  Car  ,  la  parallaxe  horizontale ,  n'est 
autre  chose  que  le  demi  diamètre  apparent  de  la  terre, 
pour  un  observateur  qui  serait  placé  au  centre  de  l'astre; 

(a)  Voyez  la  note  8  à  la  fin  da  tivcç. 
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et  k  distances  égales  ,  les  dimensions  des  corps  sont  pro- 
portionnelles à  leurs  diamètres  apparens.  On  peut  don^ 
évaluer  de  celte  manière  les  dimensions  et  le  volume  des 
coq>s  célestes. 

i54.  La  parallaxe  du  soleil  est  si  petite  que  les  astro- 
nomes ont  ignoré  pendant  long-tems  sa  yaleur.  Enfin  ^ 
on  a  réussi  à  la  déterminer  ^  non  pas  par  l'observation 
immédiate ,  qui  eût  été  sujette  à  trop  d'inexactitude  ;  mais 
d'après  certains  rapports ,  qui  existent  entre  les  distances 
des  diverses  planètes,  et  de  la  terre  elle-même,  au  centre 
du  soleil.  On  sent  que  cette  méthode  indirecte ,  n'a  pu 
être  inventée,  qu'après  que  l'on  a  connu,  avec  beaucoup 
d'exactitude ,  les  mouvemens  planétaires.  C'est  pourquoi 
je  l'exposerai  plus  tard.  La  parallaxe  du  soleil ,  qu'on  en  a 
déduite,  est  égale  à  26",^2o5.  (  8",58  sex.  )  ce  qui  donne^ 
pour  la  distance  de  cet  astre  à  la  terre  à  24096  rayons 
terrestres,  ou  plus  de  trente-quatre  millions  de  lieues.  Oa 
ne  pouvait  rien  obtenir  de  précis  sur  les  dimensions  du 
système  solaire ,  tant  qu'il  restait  quelque  incertitude  sur 
cet  élément.  Par  conséquent  si  Ton  voulait  suivre  réelle- 
ment la  marche  d'invention ,  il  faudrait  d'abord  faire 
abstraction  de  cette  valeur  jusqu'à  l'époque  où  elle  a  pa 
être  déterminée ,  et  revenir  ensuite  sur  tous  les  résultats» 
Mais  cette  marche  rétrograde  serait  embarrassante  et  peu 
méthodique.  Il  nous  suffira  d'avoir  remarqué  combien 
elle  est  fréquente  en  astronomie  ;  et  nous  supposerons 
toujours  dans  les  résultats  dont  nous  ferons  ysage ,  qu'on 
y  a  corrigé  l'efFet  de  la  parallaxe  solaire,  d'après  la  valeur 
que  nous  venons  de  rapporter. 

Les  propositions  exposées  dans  ce  chapitre  étant  d'un 
usage  continuel  dans  les  recherches  d'astronomie ,  j'ai  cru 
devoir  en  donner  la  démonstration  par  le  calcul  j  dans 
nne  note  que  l'on  trouvera  à  la  fin  de  ce  livre,. 
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NOTE    1."' 

'^ur  la   mesure   des   hauteurs  par  les    observations  du 

baromètre, 

CoMiSE  la  mesure  des  hauteurs  par  les  observations  dtt  boromMrt , 
|)eiit  être  d'une  très-grande  utilité ,  je  Tais  entrer  à  ce  MJet  àoà 
quelques  détails. 

CooÈevons  un  tube  rempli  d'air  >  qui  communique  depuis  le  niTeau 
des  mers  jusqu'aux  limites  de  Patmospbère.  La  densité  de  cet  air 
ira  en  décroissant  de  bas  en  Haut  par  une  dégradation  insensible, 
imais  pour  faciliter  le  raisonnement ,  nous  le  supposerons  dirisë  en 
tine  infinité  de  petites  couches  fort  minces  ,  par  exemple ,  d'an  inih- 
ïimètre  de  hauteur  ;  de  sorte  que  la  densité  sera  sensiblement  là  méBlB 
dans  toute  l'étendue  de  chaque  couche  »  et  diminuera  d'une  couche 
à  l'autre.  Alors  ,  si  l'on  porte  un  baromètre  successivement  dans 
chacune  de  ces  couches ,  à  diverses  hauteurs  ,  il  j  aura  un  certain 
rappoi't  antre  les  hauteurs  représentées  par  x  x.  x,  x,...  et  les  éléva^ 
fions  d«  mercUrè  dans  le  baromitre  représentées  par  H  H^  H.  Bf«* 
^'est  ce  rapport  "^qu'il  s'agit  de  déterminer. 

Four  cela  je  remarque  que  l'épaisseur  de  la  première  couche  est 
exprimée  par  x, — x.  L'abaissement  du  mercure  en  s'élevant  au-dessXis 
de  cette  couche  est  H — ^H, ,  par  conséquent  à  cet  élévation  une  colonne 
d'air  qui  a  pour  h  auteur  X, — X  pèse  autant  qu*une  colonne  de  mercn)^ 
de  même  dimensidn  ,  et  ajant  pour  hauteur  H-^H;.  Ainsi  la  deftsit^j^ 


je  cette  coache  comparée  à  celle  da  mercure  est  H— H,  ,  car  les 

densités  sont  réciproques   aux  yolames ,  à  poids  égal. 

Mais  d'un  autre  côté  ,  à  température  égale  ,  la  densité  de  cbaqne 
couche  est  proportionnelle  au  poids  comprimant  -,  c'est-à-dire,  au  poids 
des  couches  supérieures  ,  toujours  indiqué  parla  hauteur  du  mercure 
dans  le  baromètre.  La  densité  de  la  première  couche  est  donc  pro- 
portionnelle à  H  ^  et  peut  être  représentée  par  CH  j  C  étant  un  coef- 
ficient constant  pour  toute  la  colonne  d'air  ^  supposée  partout  d'uua 
égaie  température.  On  devra  donc  égaler  ces  deux  expressions  de  la^ 
densité  de  l'air  ,  et  l'on  aura  : 

ÇH  =  H~I1^ 

X,— X 

d'où  l'oii  tire 

H.  =  H  {  i_C(i.-x)  } 

La  même  relation  subsistera  daus  le  passage  de  la  seconcle  couche 
»  la  troisième  ,  de  la  troisième  à  la  quatrième  ,  et  ainsi  de  suite  ; 
de  sorte  que  l'on  aura  les  équations  : 

H,  =  h{i-C(x.-x)} 
H,  =  H.  (i-.C(x.-xj} 
H,=±H.{  ,-^C(x,~x.)} 

H,  =  H.  {  i^c(x,-x,)} 

Or  ad  représentant  par  D  l'épaisseor  de  la  couche  ,  qui  est  sup« 
fofé»  toujours  là  mème« 
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D'où  l'on  tirera  les  yalears  eaWaiius  : 

H.  =  H  {  1  — CD  }' 

H,  =H  {  1  — CD  l' 

H,  =  h/  1  —  CD  I* 

Et  Ton  aura  entre  Jes  différences  de  niréau^  et  les  abaissemei» 
do.  mercure  ,  les  séries  correspondantes 

x.~x  =  D  ÏÏl=  |i-CD} 

X.-X=:2D  îr={^-^^}" 

X,— X=:3D  ^=:|i~-CDJ* 

x^  — xr=4D  |L=|i— CdJ* 

Comme  la  quantité  i — CD  est  nécessairement  ane  fraction ,  oïl  roffr 
qne  quand  les  hauteurs  au-dessus  de  la  première  station  crois^ 
sent  en  progression  arithmétique ,  les  élévations  du  mercure  danM^ 
le  haromètre  décroissei%t  en  progression  géométrique. 

Fonr  arriver  à  ce  résultat ,  nous  avons  supposé  que  cbaqne  couche 
d'air,  d'un  millimètre  de  hauteur  j  était  partout  d'une  égale  densité»^ 
Cette  supposition  n'est  pas  vraie  à  la  rigueur ,  mais  elle  approche  d'an-' 
tant  plus  de  la  vérité  que  l'épaisseur  de^  couches  eal  moindre.  Or^ 
an  lien  de  prendre  un  millimètre  pour  cette  épaisseur  ,  nous  pou-* 
▼ions  prendre  un  centième  de  milUmètre ,  ou  telle  antre  dimfflMÎos 
plus  petite  ,  ce  qui  aurait  diminué  l'erreur  indéfiniment ,  ^t  iioii$  8e«> 
rions  encore  parvenus  aux  mêmes  conséquences.  Ainsi  la  loi  qne  nous 
▼enons  de  découvrir  est  vraie  en  elle-même ,  et  indépendamment  dft 
tonte  supposition  y  c'est  ce  que  Le  calcul  va  confirmer. 

Si  l'on  représente  par  n  le  rang  d*Un  terme  quelconque ,  dans  lei 
deux  séries  précédentes,  et  que  l'on  prenne  la  valeur  de  n  ;  ce  qui 
•e  fera  ,  dans  la  seconde  série  ,  au  moyen  des  logarithmes,  on  troBr^ 
n  =  xn  —  X        n  =  —  (  LH  —  LHn  ) 
D  L  (  1  —  Cl>) 


• 
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il'oà  Fou  tire  .' 

.        x„-x=-D (LH-LH») 

L(i— Ci); 

Za  —  X  est  la  di£Përence  de  niveau  dans  les  deax  stations  ;  poar  plu^ 
de  simplicité  ,  noas  la  désignerons  par  X.  Hn  est  la  hauteur  du  mer- 
cure  qui  répond  à  la  station  la  plus  élevée  ;  nous  la  représenterons 
par  il  :  on  aura  alors  ^ 

^  =  "T    ^ (  LH  —  Lh  î 

L(i— CD)     ^  ' 

La  ralenr  de  X  semble  dépendre  de  Tépaisseur  D  que  nous  avons 

supposée  aux  diverses  couches  d'air  ;  mais  dans  le  fait  elle   n'en 

dépend  paa.  En  effet ,  si  Ton  développe  le  logarithme  de  i  —  CD  , 


«na 


L(i-CD)  =  -i   (cD-hÇ1514.£!JB1  etc.  I 


M  ^  .2  3 

M  étant  le  module  des  tables  ordinaires  >  on  3,5oa585o9!2994 ,  par 
conséquent , 

—  D  M 

L(i  — CD)  '^  C4-C'  P^  CD'  4-  etc. 

2,  3 

L'épaissear  D  est  snpposée  extrêmement  petite  ;   ponr  atteindre  la 
dernière  rignear  ,  il  faut  la  faire  tout-à-fait  nnlle  j  ce  qui  donne 

--JD M  ' 

L(i^CD)""  C 
Alors  ce  coefficient  devient  indépen^dant  de  D  ;  et  l'on  doit  voir  main- 
tenant, qu'en  différant  jusqu'ici  à  supposer  cette  quantité  nulle  ,  nous 
n'avons  fait  qne  nous  ménager  la  possibilité  d'établir  le  raisoniie*^ 
ment ,  et  d'effectuer  les  calculs. 
B'uprcs  ce  résultat  on  aura  la  formule  : 

X=:|?.  {  LH  — Lh} 

C'est- à-^re  que  la  différence  de  niveau  eet  proportionnelle  à  là  , 
^fférence  des  logarithmes  des  /{auteurs  du  mercure ,  dans  le  ba^ 
romètre, 
Une  reste  plus  à  connaître  que  le  coefficient  C.  Or ,  en  représen- 
tant par  ;"  Ja  densité  de  l'air  ,  celle  du  mercnre  étant  l'onité  ,  ona  ; 
d'après  ce  qui  précède  ,  l  =  CH. 

H  étant  bt  hmitenr  an  mercure  dans  le  baromètre.  On  obtiendrait 
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donc  la  ralenr  d»  C  si  Fon  avait ,  par  des  expérience^  très-^exâct^s  f 
les  rapports  de  densité  de  l'air  et  du  merciu'e  ,  sons  ane  pression 
donnée  de  l'atmosphère. 

La  valeur  de  C  n'est  pas  la  même  à  tonte  tenapérature  «  parce 
qne  Félasticité  de  l'air  augmente  par  la  cbalenr ,  de  sorte  qu'avec 
nne  densité  moindre ,  il  peut  soutenir  la  même  pression.  On  a 
trouvé  par  expérience ,  qu'à  pression  égale  ,  la  dilatation  de  l'air  est 
à  fon  peu  près ,  proportionnelle  à  l'accroissement  de  température  ; 
de  sor^  qu'en  représentant  par  i  son  volume  ^  pris  à  o^  du  thermo- 
mètre centigrad^^  ce  volume  à  t  degrés  du  même  thermomètre  ,  devient 

t 
200 
la  densité  i"  qui  est  toujours  réciproque  au  volume  ,  décroit  donc  dans 
le  même  rapport  et  d^ient 


260 


par  conséquent  si  l'on  désigne  par  C  et-  C  les  valeurs  de  C  ,  cor- 
respondantes aux  degrés  cTet  t ,  la^  pression  H  restant  la  même ,  on  aurji 


ce  qui  donne 


25«> 


V 


3ÔO 

et  par  conséquent  j 

de  cette  manière  le  coefficient  C  étant  calculé  pour  la  température  de 
0°  ,  il  suffira  de  l'introduire  dans  cette  formule  j  et  elTe  pourra  senoi^' 
à-  toute  température. 

Cependant  pour  la  rendre  tout  à  fait  applicaWe  ,  il  faut  encort 
y  faire  une  légère  modification.  Nous  avons  supposé  la  tempéralurtç^j 
uniforme  ,  dans  toute  l'étendue  de  la  colonne  d'air  que  l'on  veut  mfr  . 
surer.  Cette  supposition  est  sensiblement  vraie ,  à  de  petites  hauteurs^ 
elle  cesse   de  l'être  à  de  plus  grandes  élévations  ,  et  il  est   de  faS 
•u'à  mesuie  que   Ton  moaic  ,  la  température  s'abaisse.  Pour  cor- 
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In^r  autant  qae  possible  l'iafluence  de  cette  variatloYi  ,  il  convient 
it  prendre  pour  température  de  la  colonne  d'air  ,  la  moyenne  entra 
celles  ^ue  l'on  a  observées  aux  dcuj^  extrémités.  Nous  la  riepré^ 
Materons  par  T  4- 1  ;    T  étant  celle  qui  répond  A  la  station  iuré-^ 

rieare  où  la  haateor  du  thermomètre  égale  H,  et  t  étaui  celle  d« 
l'autre  station. 

De  plus  y  on  sait  que  le  mercure  se  condense  par  le  froid  et  se 
«Qlate  par  la  chaleur.  Cette  variation  ^  lorsqu'elle  n'est  pas  très-éten- 
4ae,  est  à  peu  près  proportionnelle  an  changement  de  température  , 
et  elle  est  de  jv,-  ,  pour  chaque  degré  du  thermomètre  centigrad«. 
Ainsi  lorsque  Ton  observe  le  baromètre  dans  la  station  la  plus  froide  , 
k  cdonne  de  mercure  ,  qui  s'est  condense'e ,  y  doit  paraître  un  j^v. 
I^ks  courte ,  que  si  on  l'avait  observée  dans  ia  station  inférievre  sous 
la  même  pression.  Pour  ramener  les  choses  au  même  terme  ,  il  faut 
Aogme&ter  la  longueur  de  la  colonne  en  raison  de  cette  différence  | 
et  ù  cette  longueur  ,  réellement  observée ,  est  h ,  il  faut  prendre  , 

Arec  toutes  ces  corrections  la  formule  deviendra 

On  n'a  pas  d'expériences  assez  exactes  poor  déterminer  le  cocr* 
Scient  C  ,  mais  on  peut  le  déduire  des  observations  ,  en  comparant 
les  hauteurs  du  baromètre  a^ec  les  différences  de  niyeav  ,  «onclnes 
^es  ppérations  trigonométriques.  En  calcnlant  ainsi  ce  coefficient, 
d'après  un  très-grand  nombre  de  mesures  trigonométriques  prise* 
Avec  un  soin  extrême ,  Kamond ,  a  trouvé  i 

^  —  i83q3  *"*^"- 

C  ""         • 
«e  qui  donne  pour  la  formule  définitire  , 

X  =  X8393  »«"".  (  ,  4.  ^tÇT-t-t)  1  L.  f       H  » 

l  looo      ^        \h(i4-T-t)( 

54ia. 

C'*3  U  tnidactian  4e  la  m<tlu>de  qui  *e  tronre  dan*  l'expositùm 
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du  système  du  monde  (a).  La  valeur  précédente  de  M  détermine  lu 

rapports  des  densités  de  Pair  et  du  mercure ,  car  on  en  tire 

j,^      MH 
i85y3  "»-. 
On  sait  que  M  =;  2,3o2585o9  si  Ton  prend  H  =  ©",76  {  28  p.  o^6)  < 
ce  qui  est  la  hauteur  moyenne  dn  baromètre  à  Paris  ,  on  aora 

io5io,5 

Cest-à-dire  qu'à  la  température  de  la  glace  fondante  ,  et  tons  Q&c 
pression  de  soixante-seize  centimètres  j  le  poids  de  l'air  est  à  celai 
d'un  pareil  volame  de  mercure ,  dans  le  rapport  de  l'unité  ,  à  io5io,5. 

Au  moyen  de  la  formule  que  nous  venons  de  trouver^  on  dé|e^ 
minera  facilement  la  hauteur  des  lieux,  par  les  observations  da  baro- 
mètre ;  mais  il  faudra  que  ces  observations  soient  faites  arec  beaucoiq 
de  soin,  répétées  plusieurs  fois  et  avec  de  très-bons  instrnmens.  Ave< 
ces  précautions  ,  on  aura  une  approximation  très-suifisante  pour  li 
plupart  des  recherches  physiques  et  géographiques  ,  où  l'on  n'a  besoii 
de  connaître  la  hauteur ,  qu'à  quelques  mètres  près.  Mais  dans  lec 
opérations  importantes  et  qui  exigent  de  l'exactitude  ,  comme  le  trac^ 
d'un  canal  ou  la  détermination  d'un  point  de  partage  ,  on  ne  peni 
se  confier  définitivement  qu'aux  mesures  trigouométriques  ;  parce 
que  les  yaria^ons  de  l'amosphère  modifiant  extrêmement  la  hauteoi 
du  baromètre  ,  pourraient  conduire  à  des  erreurs  très-graves ,  lors- 
qu'il s'agit  de  petites  quantités. 

L'auteur  de  la  mécanique  céleste  a  proposé  d'employer  les  obser< 
valions  du  baromètre  ,  conjointement  avec  la  longitude  et  la  latitude  j 
pour  déterminer  la  position  des  différens  points  de  la  surface  terrestre, 
fin  effet  ,  les  deux  coordonnées ,  jusqu'à  préseut  en  usage  ,  déter- 
minent seulement  la  projection  des  lieux  sur  la  surface  du  globe  j 

(a)  Système  du  Monde ,  page  82.  Il  n'y  a  de  changé  que  le  coef- 
ficien  M      que  l'auteur  avait  d'abord  supposé  égal  à  17971",!  ,  el 

C 
qu'il  croit  maintenant  devoir  porter  à   i83(j3"  ,  d'après  les  obser- 
vations de  Ramond.  Ceci  change  un  peu  l'expression  de  la  densité 
de  l'air  ,  comme  on  le  veiTa  tout-à-l'heure.  C'est  l'auteur  lui-même 
qui  a  bien  voulu  me  CQxamumquei:  pea  modliications.  ^ 


I 
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llle  ne  font  point  connaître  leur  élévation ,  et  la  hantear  da  baro^ 
■wtre  servirait  à  l'indiquer.  Pour  cela  il  i'audiait  faire  daut  chaque 
Ken one  série  d'observations  du  thermomètre  et  du  baromètre  pendant 
ploâienrs  années  ,  a6n  d'en  dcduire  la  température  mojeane  et  la 
hauteur  moyenne  du  mercu:'e.  Il  faudrait  de  plus  n'employer  qoA 
des  iostramens  bien  faits  et  comparables   entre  eux. 

Un  pareil  travail ,  qui  pourrait  aisément  s'étendre  à  tonte  l'Ëii« 
rope  f  donnerait  pour  cette  belle  partie  du  la  terre  un  nivellement 
coibplety  et  beaucoup  plus  étendu  que  ne  le  comportent  l«s  mesures 
trigonométriqnes.  Il  indiquerait  parfaitement  la  direction  des  chaînes 
de  montagnes  ,  la  pente  des  fleuves  ,  et  ferait  partout  sentir  la  forms 
da  terrain  beaucoup  mieux  que  de  simples  descriptions.  La  géogra- 
phie physique  ,  trop  peu  cultivée  parmi  nous ,  en  retirerait  sans 
aacui  doute  une  grande  utilité. 

Pour  engager  les  observateurs  à  entreprendre  ce  travail  ,  j'ai  ca!cnltt 
Il  table  suivante  ,  qui  donnera  immédiatement  l'élévation  des  lieux» 
d'après  la  hauteur  moyenne  du   baromètre  et  du  thermomèii'e« 

La  première  colonne  horizontale  contient  l'indication  des  tempe- 
ratares  moyennes  ,  depuis  o*^  jusqu'à  20°  du  theromètre  centigrade, 
ce  qoi  répond  à  o*'  et  à  16**  du  thermomètre  de  Ilcaumur. 

La  première  colonne  veAicale  contient  les  hauteurs  moyennes  dm 
baromètre  ,  depuis  o™^765  (  28  p.  3^^i  )  jusqu'à  0^^,70  (25  p.  io^3^\i 
Ces  valeurs  sont  supposées  corrigées  de  l'effet  de  la  dilatation  ou  de 
la  condensation  au-dessus  ou  au-dessous  de  12®  ;  c'est-à-dire  que  ai 
^  hauteur  observée  est  h  ,  et  la  température  moyenne  t^  la  hauteur 
corrigée  et  qu'il  faut  employer  est 

J'ai  choisi  le  terme  de  12*^  parce  que  c'est  celui  de  la  température 
moyenne  de  Paris  ,  ou  la  hauteur  moyenne  dn  baromètre  est  de 
0^,76  (  28  p.  0^6  ).  J'ai  étendu  le  calcul  au  dessus  et  au-dessous  de 
ce  terme  ,  dans  les  limites  nécessaires  pour  que  cette  table  puisse 
^rrir  dans  tous  les  lieux  habités  de  l'Europe  ,  ou  du  moins  dans 
U  plus  grande   partie. 

Quand  on  voudra  en  faire  usage ,  on  cherchera  d'après  les  obserr 
Tattons ,  la  hauteur  moyenne  du  baromètre.  On  y  fera  la  petite 
correction  relative  à  la  dilatation  ou  à  la  condensation  du  mercura. 
On  Kurft  ainsi  la  valeur  de  h ,  et  l'on  cheixhera  dans  I4  première 


t 
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colonne  rerllcale.  de  la  table ,  le  nombre  qui  en  approché  lé  p]^ 
Aloi'S  on  suivra  la  ligne  horizontale  ,  correspondante  à  ce  nombre  « 
jusqu'à  ce  que  l'on  arrive  à  la  colonne  qui  répond  à  la  tempëratiu». 
moyenne  du  lieu.  Le  nombre  que  l'un  trouvera,  à  la  renGontre.db 
ces  deux  colonnes ,  indiquera  eu  mètres  la  hauteur  du  lieu  aur-doMOl 
du  niveau  de  Paris. 

A  Genève  ,  par  exemple  ,  d'après  les  obseirations  da  c^ibre 
Saussure ,  la  températur&  de  la  terre  est  égale  à  12°  du  thermo^ 
mètre  centigrade  ,  c'est-à-dire  sensiblement  la  même  qu'à  Paris.  Lft 
hauteur  moyenne  du  baromètre  dans  cette  ville  ,  suivant  M.  Coite | 
est  de  o^",7266  (  26  p.  lo^i  ). .  Ce  résultat  est  conclu  de  qaatone 
années  d'observations.  La  correction  relative  à  la  dilatation  étant 
nulle  ,  on  peut  consulter  immédiattcment  la  table,  avec  oes  noB" 
bres  ,  et  l'on  trouve  5'j6'",2. ,  pour  l'élévation  de  Genève  aa-detrai 
du  niveau  de  Paris  (a). 

Si  l'on  connaissait  .l'élévation  de  Paris  au-dessus  du  nivean  de  ]à 
mer  j  il  siiiBrait  de  l'ajouter  aux  résultats  donnés  par  la  table  ,  ponr 
av.oir  aussi  la  hauteur  absolue  de  tous  les  autres  lieux.  'Mais  mal- 
heureusement ce  résultat  est  sujet  à  beaucoup  d'incertitudes ,  et  l'on 
n'a  pas  d'opérations  trigonométriques  assez  précises  pour  le  déter^ 
miner  bien  exactement.  Il  en  est  de  même  des  antres  villes  situées 
dans  l'intérieur  des  terres  ,  comme  je  m'en  suis  assuré.  Cependant 
comme  ce  résultat  est  fort  important  ,  je  vais  essayer  de  le  déduire 
des  observations  barométriques.  J'emploierai  pour  cela  celles  de  M. 
Shuckburg  ,  qui  paraissent  avoir  été  faites  avec  beaucoup  de  soin,  fflles 
donnent  ponr  la  hauteur  moyenne  du  baromètre  au  niveau  de  l'océan, 
G*", 7629  (  28  p.  2^2  ]  ,  la  température  étant  à  12°,8  du  thermomètre 


(a)  Comme  la  tabU  n'est  calculée  que  de  millimètre  enmSUimitrè» 
on  aura  égard  aux  fractions  plus  petites,  en  prenant  les  partiel  propor- 
tionnelles. Par  exemple  ,  la  valeur  de  h  pour  Genève  ,  étant  o^^yiôô,  ■ 
rélévaiion  de  cette  ville  setrouve  comprise  entre  5'ji^y6  ,  qui  répond 
à  o"S77.7  et  583™,  1, qui  répond  à  o"',726  ,  la  différence  est  n"^  pour 
im  millimètre  ,  d'où  l'on  voit  que  la  partie  proportionnelle  pour 
quatre  dixièmes  de  millimètres  est  4.   11"^,  5  ou  4°*, 6  j  qui  i^joatés  à 

10 
571,0    donnent  o-jG^yi.  pour  là  hauteur  de  Genève. 

centigrade. 
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Itàd^^.  La  haatear  moyenne  du  baromitre  à  Paris  an  niveau  dé 
U  Seine,  est^»  comme  on  l'a  ra  précédemment,  0^,76,.  et  là. 
températnre  moyenne  est  12®.  En  calculant  d'après  ces  données, 
oa  tionvé  3o"',83 ,  ou  enyiroti ,  3i'^  poVir  la  hauteur  de  la  Seine  à 
Pbris  au-dessus  du  niveau  de  l'Océan ,  et  comme  cette  mesure  est 
conclue  d'observations  très- précises,  je  croie  ^u'on  peut  la  regarder 
komme  asses  exacte. 

An  reste  ,  quoique  la  correction  de  tempéramre  ,  relative  à  la 
dilatation  deTair,  soit  indispensable  pour  mesurer  dés*  différence 
de  niveau  »  dans  le  même  pays  et  dans  le  même  tems  ,  il  n'est 
cependant  paè  sûr  qu'on  doive  l'employer  lorsque  l'on  compare  des 
pays  très-éloignés  les  uns  des  autres  ,  et  que  l'on  prend  la  moyenne 
antre  ^6n  grand  nombre  d'observations.  En  effet,  la  formule  à  la- 
quelle bbus  aotames  parvenus ,  suppose  que  la  colonne  d'air ,  donc 
on  veut  mesurer  la  hauteur,  est  en  équilibre  ;  et  cet  équilibre  n'existe 
pas  dans  l'atmosphère  ,  parce  que  le  soleil  échauffe  inégalement 
•es  dirertet  parties  ,  et  y  produit  des  courans  constans.  Il  est  pos- 
nble  qne  ces  différences  de  température  changent  seulement  la  hau-- 
teor  de  l'atn^osphère  ,  sans  changer  sa  pression  ;  et  dans  ce  cas  elles 
Stlnflaeraient  pas  sur  la  hauteur  du  baromètre ,  si  ce  n'est  par  la 
petite  dilatation  du  mercure  .  qu'il  faut  toujours  corriger. 

Dans  cetia  supposition  comment  faut-il  appliquer  là  formule,  et  quelle 
température  moyenne  faut-il  employer?  Si  l'on  veut  négliger  tout  à 
Sent  cette  correction ,  il  faudta  se  borner  aux  résultats  contenus  dans  a 
preaûère  colonne  ^  qui  suppose  une  teitapërature  uniforme  de  12°  ;  niaid 
onna  voit  pas  pourquoi  cette  supposition  serait  préférable  à  toute  autre. 
Ces  questions  n'étant  pas  encore  décidées ,  je  me  bornerai  à  en  ap- 
peler sur  cela  à  l'expérience.  C'est  pourquoi  j'ai  conservé  à  la  tablé 
précédente  toute  son  étendue  ,  afin  que  les  observateurs  puissent  ap- 
précier les  erreurs  dont  elle  est  susceptible  ,  ei  aussi  afin  qu'ils  puis- 
àent  corriger  la  méthode  en  la  cqmparant  à  des  mesures  trigono- 
métriques  ,  quai^  ils  en  auront  l'occasion.  Au  reste  ,  les  résùliats 
de  cette  table  pourront  être  employés  en  toute  assurance  pour  des 
pays  peu  éloignés  les  uns  des  autres ,  et  dans  tous  les  cas  on  d.evra 
les  regarder  comme  une  première   approximation. 

Je  suis  entré  dans  quelques  détails  sur  ces  déterminations  ,  parce 
qu'elles  peuvent  être  fort  utiles  à  la  géographie  ,  et  parce  qu'il  est 
Urès-lmportant  d'engagée  les  observateurs  à  s'y  livrer. 
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Sur  le  mouvement  de  translation  du  sjïïtèm^  -planétaire, 

Supposons  le  système  planétaire  en  mouvement  vers  un  certaio 
point  de  l'espace ,  par  exemple  vers  Pétoile  a  de  la  consteUatioa 
d'Hercule.  Si  nous  nous  tournons  vers  cette  partie  du  ciel  ,  les 
étoiles  sembleront  s'écarter ,  à  di'oite  et  à  gauche^  à  mesure  que  Dout 
avancerons  vers  elles ,  et  en  les  rapportant  au  plan  d€  Té^uateur 
Ipar  leurs  méridiens ,  on  devra  y-  observer  les  apparences  suivantes. 

Les  étoiles  qui  se  trouvent  à  notre  droite ,  devront  s'écarter  da 
méridien  de  X  ,  en  allant  de  gauche  à  droite  ,  ou  d'orient  en  oc- 
cident y  dans  le  sens  du  mouvement  diurne.  Au  contraire  ,  celles 
qui  se  trouvent  à  notre  gauche  ,  devront  s'écarter  de  ce  méiut 
méridien  en  sens  contraire  du  mouvement  diurne  ,  en  aliaat  de 
droite  à  gauche  ,  ou  d'occident  en  orient.  Voyez  la  fig.  3i ,  où  Ë  Ë' 
sont  deux  étoiles  ,  et  S  S'  deux  poaitioiu  successives  du  système 
planétaire. 

Il  y  a  si  peu  de  (ems  que  les  observations  astronomiques  ont  acquis 
de  l'exactitude  ,  que  l'on  n'a  pas  encore  pu  déterminer  les  Knouve- 
niens  propres  des  étoiles  ,  avec  beaucoup  de  précision.  Il  est  même 
probable  que  si  ^  l'on  cherchait  à  obtenir ,  dès-à-présent ,  quelles  ré^ 
sultats  sûr  cette  matière ,  ils- ne  seraient  pas  exempts  d'erreur.  levais 
cependant  essayer  de  le  faire ,  plutôt  pour  montrer  l'esprit  de  la  mé- 
thode ,  que  dans  l'espoir  de  parvenir  à  des  conséquences  certaines. 

Four  cela  ,  je  prendrai  les  observations  de  plusieurs  étoiles  ,  dans 
lesquelles  on  a  cru  reconnaître  des  mouTemens  propres.  Je  désignerai 
par  le  signe  4-  le  mouvement  de  leur  méridien  d'occident  en  orient, 
et  par  le  signe  —  les  mouvemenà  qui  se  font  d'oiient  en  occident* 
Enfin,  je  supposerai  que  l'on  a  eu  égard  aux  effets  de  la  préces« 
sion  3  de  l'aberration  et  de  la  nutation. 
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ËT0ILS8  placées 
I  Â  notre  droite 
depuis  le  mé- 
ridien de  xjas- 
aa'à  200**  de 
dîltaiice. 


MOUVBMBNT  de 
leur  méridien 
en  5o  ans  , 
de  1706  à 
1766. 


Gémeaux  /x . .  . 
Sirius 


b 


;  Castor 


Procyon  .  .  . 
PoUux.  .  .  . 
Grande-Ourse  1 
j  Hydre  (  ;  .  .  . 
Régalas  .... 
Grande-Oorse  i 
Arctare  ....    — 


— 

0^,0049. 

— 

o®,oii4. 

— 

o*»,oo74. 

— 

0'*,0102. 

— 

o«>,oi48. 

— 

o°,oi67. 

— 

0^,0071, 

— 

o**,oo4g. 

— 

O®,0102. 

0**^0219. 

Étoiles  placées 
à  notre  gau- 
che depuis  le 
méridien  de  x 
jusqu'à  200** 
de  distance 


Persée  «  .  . 
Baleine  «  . 
Baleine  jS  . 
Cassiopée  j8 
Poissons  7^  • 
Fomôhant  . 
Pegaze  ^  .  . 
Capricorne  l 
Capricorne  y 
Cigne  f 
Altair. 


•   *  . 


MonvBMEKT 

de  leur  mé- 
ridien en  5o 
ans,de  1706 
à  i756. 


+  o°,oo4g. 
+  o^ooég. 
+  o«>,oo99. 
+  o°,oio5. 
+  o*»,oi64. 
+  o®,oo65. 
—  0^,0062- 
+  o°,oo74. 
+  o**,oo5g. 
+  o°,oo55. 
+  00,009g. 


ToQtes  ces  étoiles  ,  à  l'exception  d'une  seule  ,  s'accordent  ,  dans 
Inir  direction  apparente  ,  ayec  l'hypothèse  de  la  translation  du  sys- 
tème solaire.  A  la  yérité  ,  on  pourrait  encore  supposer  que  ces  dépla-t 
ccmens  leur  sont  propres ,  et  qu'en  réalité  nous  demeurons  immo* 
IhIcs;  mais  alors  il  faudrait  donc  attribuer  au  hasard  l'accord 
remarquable  qui  se  trouve  entre  la  direction  de  leur  mourement, 
et  leor  situation  ,  par  rapport  à  nous.  Un  pareil  hasard  ,  qui  s'éteur* 
dfait  k  tontes  ces  étoiles  ,  serait  bien  peu  yraîsemblable.  Il  est  beau-4 
cônp  plus  naturel  de  penser  que  cette  translation  est  réelle  ;  et  alors 
il  derient  probable  que  Tétoile  pegaze  Ç',  <ltii  fait  seule  exception  à 
la  règle  générale^  a  eu  un  mouyement  en  sens  contraire  ;  qui  Ta  dé* 
fUcée  dans  le  même  intt nralle  de  tems  ,  d'que  quantité  se nsiblt 4- 

X  * 
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liés  mimes  étoiles  ont  aussi  des  moaTemens  appavena*  en  â^Ii« 
liaison  ,  et  c^la  doit  être  ;  .car  celles  dpmt  Je  sjstèma  planëtairi 
a'approoiie ,  doivent  s'écarter  en  apparence  dans  tona  les  sena  amour 
de  la  ligne  qu'il  décrit ,  et  non  pas  seulement  dans  le  aens  df 
l'éqnatetir  ;  celles  ^  au  contraire  ,  dont  il  s'éloigne  ,  doivent  se  rap- 
procher. C'e^t  amssi  ce  que  l'on  troure  en  calculant  Içora  diMancat, 
d'après,  leurs  variations  observées  ^  mais  ces  calculs  seraient  trop 
compliqués  pour  trouver  place  ici  ;  j'ai  voulu  sUr-tont  faire  comr 
prendre  comment  on  a  pu  s'asourer  du  déplacement  apparent  oq 
réel  de  notre  système  planétaire.  Les  considérations  dont  )'ai  fait 
usage  ,  st  les  observations  que  je:  viens  de  rapporter  y  sont  extrait^f 
d'un  exceliem  mémoire  da  M,  Prévost  ',  professeur  de  philosophie  a 
(renèvç.  (^  Bibliothèque  Bfitanique ,  tome  XII.  } 

N  O  T  E    I  I  I, 


Sur  te  calcul  des  réfractions  atmosphérique^^ 

IVai^ès  les  expériences  que  l'on  a  faites  sur  la  réfraction  ,  il  parait 
||u'elle  est  due^  a  une  action  propre  qus  les  corps  exercent  sur  1| 
lumière.  Cette  action  n'est  sensible  qu'à  de  petites  distances  ,  et  ella 
^\  tout  a  {jEÛt  analogue  à  ce  que  les  chimistes  nomment  afinité* 
Ce  n'est  pas  que  l'on  sache  si ,  réellement ,  las  corps  atdrent  on  re- 
poussent la  lumière.,  mais  les  phénomènes  se  passent  comme  si  ces 
attractiqns  et  ces  répulsions  avaient  liea.  Or ,  il  n'en  faut  pas  daTan» 
lage  pour  la  physique  ,  qui  ne  s'occupe  point  de  la  aattua  des  canaei, 
mais  de  leurs  effets ,  et  cela  sufi^t  aussi  au  calcul  qui ,  considérant 
cette  attraction  comme  une  force  exercée  par  les  corps  >  détérmins 
les  mouvemens  qu'elle  doit  produire  dans  les  particules  de  la  lumière. 

On  est  parvenu  à  déduire  de  ce  seul  principe  tontes  las  lois  di 
la  réfraction  et  de  la  réflexion  à  la  surface  des  corps.  Yoyci  sor 
i:ela  le  Traité  de  Physique  ,  tome  %  ,  page'  178  et  suivantas. 

Four  l'appliquer  aux  réfractions  atmosphériques, il  faut  obserrerquf 
la  densité  4e  T^  est  par-to^t  Aensiblement  la  même ,  pour  ^es  119^0. 
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ImsUo»  a«-dM6iis  da  niveau  de  la  mer.  l«'atmo8p}i4re  peut  don« 
4tre  coneidérëe  comme  composée  d'ane  infinité  de  coacHts  sphë-* 
pqaea  et  concentriques  ^  dont  la  densité  va  en  diminuant  dep  nie  la 
•nifÎEice  de  la  terre.  Lorsqu'un  rajon  lumineux  entre  dans  nne  de  ces 
conciles  ,  la  force  latérale  qui  tend  à  Tècarter  de  sa  route  agit  égaler 
ment  de  tous  les  côtés  ;  elle  doit  donc  l'attirer  vers  le  centre  dit 
la  Goache ,  qui  est  ausei  celui  de  la  terre.  Ainsi  le  rayon  hmùti 
IMuz  depuis  son  entrée  daue  l'atmosphère ,  est  continuellement  sol"' 
licite  par  une  force  attractire  qui  le  détourne  vers  ce  centre.  Voyes 
figura  7. 

n  suit  de-là ,  d'abord  p  que  la  route  du  rayon  est  toute  entière 
dans  un  plan  Tertical  mené  par  l'astre  et  par  Tceil  de  observateur; 
fMf  un  pareil  plan  passe  aussi  par  le  centre  de  la  terre  ,  et  coupe 
fn  deux  parties  égales  tontes  les  couches  sphérjques  que  traverse  la 
rayon  lumineux.  Ce  rayon  ne  peut  donc  jamais  s'écarter  de  ce  plan , 
puisqu'il  n'y  a  aucune  raison  pour  qu'il  en  sorte  d'un  côté  plutôt 
gne  d'un  autre.  Il  ne  peut  donc  que  s'y  infléchir '>  en  sa  courbant 
Ters  la  surface  terrestre. 

Pour  déterminer  la  loi  de  cette  inflexion  ,  cpnsidérons  le  rayon 
4éià  entré  dans  l'atmosphère  et  passant  d'une  couche  d'air  dans  la 
•nivante.  Il  se  trouve  al(A«  sollicité  par  deux  forces  contraires ,  l'at- 
traction  de  la  couché  4c  laquelle  il  sort,  celle  de  la  couché  ou  il  entre* 
Celle-ci  est  la  plus  forte  ,  parce  qu'en  approchant  de  la  terre  la 
IpouToir  réfractif  da  l'air  augmente  en  même  tems  que  sa  densité. 
Xjc  rayon  sollicité|  par  ces  attractions  opposées  so  meut  en  vert  a 
^  leur  difiérence ,  dans  le  sans  de  eelle  qui  est  la  plus  forte ,  a 
il  s'infléchit  rers  la  terre. 

Or  y  en  supposant  connue  la  dénoté  de  l'air  dans  ces  deux  cou 
çhea ,  on  peut  calculer ,  d'après  les  principes  de  la  mécanique  ,  la 
déviation  que  le  rayon  doit  éprouver.  La  somme  de  tous  ces  déran- 
gemans ,  depuis  le  haut  de  l'atmosphère  jusqu'à  la  surface  de  la 
terre  ,  produit  la  déviation  totale  du  rayon  lumineux ,  et  forme  la 
valeur  entière  de  la  réfraction. 

Fonr  calculer  exactement  cette  somme ,  il  faudrait  savoir  comment 
)a  densité  de  l'air  s'accroît  en  approchant  de  la  terre.  C'est  ce  qu^ 
parait  extrêmement  difficile  et  même  impossible  ,  vu  la  maltitudo 
4ss  causes  variables  qui  peuvent  concourir  à  cet  effet. 

liais  hanransamant  cette  connaissance  n'est  absolument  indispem- 
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«able  ,  qae  pour  les  cas  ou  l'astre  est  près  de  l'horiioA ,  et  l'on  petit 
•ans  elle  ,  obtenir  nn  résultat  très-exact ,  lorsque  la  liaateur  apparente 
excède  lo  ou  12  degrés.  Alors  les  rayons  lumineux  rencontrent  moins 
obliquement  les  diverses  couches  de  l'atmosphère  :  ils  ont  une 
moindre  étendue  d'air  à  traverser  ;  et  comme  la  hauteur  de  l'a. 
mosphère  ,  dans  le  sens  vertical ,  est  très-petite ,  tandis  que  la  Vitesse 
de  là  lumière  est  très-grande ,  ces  circonstances  concourent  à  sim- 
plifier le  calcul  et  à  diminuer  la  réfraction.  En  effet ,  en  Ica  întnH 
dnisant  dans  les  formules ,  on  voit  que  la  déviation  totale  dn  rajos 
lumineux  ne  dépend  plus  des  degrés  par  lesquels  la  densité  de  l'air, 
augmente  en  approchant  de  la  terre  ,  mais  seulement  de  l'augmen* 
tatiott  totale  de  cette  densité  ,  c'est-à-dire  ,  de  la  pression  de  l'at- 
mosphère j  et  de  la  température ,  dans  le  lieu  où  se  fait  l'observation  : 
circonstances  qui  sont  indiquées  par  l'état  du  baromètre  et  dll 
thermomètre.  Ce  résultat  est  tndépeudant  de  toute  hypothèse  de  la 
constitution  de  l'atmosphère. 

La  formule  qui  exprime  les  lois  de  la  réfraction  ,.dans  ces  circona- 
tances ,  est  extrêmement  simple  et  peut  s'énoncer  de  la  manière  soi^ 
vante  :  La  réfraction  est  proportionnelle  à  la  tangente  de  la  dis^ 
iancè  appccrente  de  Vastve  aa  zénith ,  diminuée  d'un  certain  muh . 
fiple  de  la  réfraction,Soïx  r  la  réfraction,  z  la  distance  apparente^on  a 

r  =  m  tang.  (  z  —  nr.  ) 
in  et  n  étant  deux  constantes. 

Lorsque  le  rayon  lumineux  fait ,  avec  l'horizon^  nn  angle  moindrs 
dé  12^  ,  il  devient  indispensable  d'introduire  dans  le  calcul  la  loi 
que  suit  la  densité  de  l'air  en  passant  d'une  couche  à  une  autre. 
AÎors  la  réfraction  totale  dépend  de  l'état  de  ces  couehes  ,  c'est- 
à-dire  de  leur  densité  et  de  leur  température  ,  dans  les  points  où 
elles  sont  traversées  parle  rayon  lumineux.  Ce  rayon  ,  en  s'approf 
chant  obliquement  de  la  surface  terrestre  ,  e$t  donc  inflmencé  par 
les  couches  inférieures  ,  dans  des  lieux  éloignés  de  celui  où  se  fait 
l'observation.  Or ,  dans  ces  basses  régions ,  l'état  de  l'aii*  varie  sans 
cesse  ,  par  des  causes  que  l'observateur  ne  peut  ni  prévoir  ni  appré^ 
cicr.  Par  cette  raison  ,  les  réfractions  des  astres  ,  qui  sont  très-prés 
de  l'horison  ,  deviennent  extrêmement  difficiles  à  déterminer.  Pour  y 
parvenir,  on  est  obligé  de  former»  sur  la  constitution  de  l'atmos*- 
phère  ,  des  hypothèses  plus  ou  moins  vraisemblables  ,  et  l'on  cherchs 
A  concilier  pfa  €««  hypothèses  les  rafractjions  observées^  Sftais  maigri 
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tons  les  efforts  que  Poa  a  faits  jusqu'à  présent ,  il  reste  encore  à  cet 
ëgard  quelque  incertitude.  Aussi  presque  toutes  les  c^senrations  as^ 
tronomiques ,  qui  n'ont  pas  pour  objet  la  réfraction  ,  se  font-elles 
depuis  12  degrés  de  hauteur  jusqu'au  zénith. 
Reprenons  maintenant  la  formule  : 

r  =  m  tang,  (z  —  ttr.  ) 
dans  laquelle  m  et  n  sont  deux  coeiliciens  constans ,  et  voyons  comment 
on  peut  s'en  servir  pour  construire  des  tables  de  réfraction  ,  quand 
CCS  coefficiens  sont  connus.  Pour  cela  il  faut  dégager  r  ;  mais  nous 
remarquerons  auparavant ,  que  cette  quantité  devant  être  exprimée 
tn  minutes  et  secondes  de  degré  ,  il  faut  que  m  soit  exprimé  de 
même  ^  car  tang.  (  z  —  n  r  )  désigne  im  rapport ,  et  par  conséquent 
nn  nombre  abstrait.  Four  ne  pas  oublier  cette  remarque  représeik- 
tée  par  B. ,  la  valeur  du  rayon  des  tables ,  exprimée  en  degrés  , 
minutes  et  secondes.  Elle  est  égale  à  63*^661977.  C'est  ce  que  l'oil 
appelle  l'arc  égal  au  rayon.  Faisons  de  plus 

m  =kR 
~n 
\.  étant  nn  coefficient  constant  >  qui  représente  nn  nombre  abstrait  > 
ainsi  que  n  ,  la  formule  précédente  deviendra 

•g  =ktang,  (z— nr) 

conme  la  réfraction  r  est  toujours  fort  petite ,  ainsi  que  la  correc- 
fion  mx ,  on  peut ,  sans  erreur  sensible  ,  substituer  au  rapport  nr  Ift 

R 
tangente  trigonométrique  '  de  l'arc  nr  ,  ce  qui  donne 

tang.  nr  r=  k  tang.  (  z —  nr  ) 
Or  nr  =:^— (j^— nr  )•  z — nr  =  z-|-(a— nr  ) 

sa  a      2      2~ 

Par  oooséqncnt 

tang.  rt  —  (z  —  2nr)  ^ 
Tang.  BUT         ::—  la  2        J=    sin.z-^fc — anr) 

Tang.  ( z  —  nr)  tang.      ^4,^^^^^^^^  «in.  z+(z— amr) 

Et- l'équation  précédente  devient 

tin.  z  —  sin.  (a  —  anr ) ss       k 
MU  s^«ia.(z— •aar) 
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d'oà  Tcm  iifê 

8m.(z  — ziir)=     îri-«in-» 

i+k 

L'usage  de  cette  formule  sera  facile  d^  qne  Pou  connattra  Tm 
constantes  k  et  n  ;  car,  la  distance  apparente  z  étant  donnée  par 
Tobservation ,  on  calculera  le  second  membre  de  l'équation  précédente 
ce  sera  la  valeur  de  sin.  (  z  —  anr  ).  On  en  conclura  la  valeur  de  Tare 
-^ — 2nr,  qui  retranché  de  i,  donnera  2nr  et  par  conséquent  r .  En  oaltulant 
d'avance  ces  valeurs ,  pour  tous  les  degrés  de  bauteur  apparentejdepoii 
13**  jusqu'au  zénith  ,  on  aura  des  tables  de  refraction  toutes  préparées. 

Il  y  a  pitisieurs  manières  de  déterminer  les  coefficieus  m  et  n  ;  la 
plus  directe  et  la  plus  simple  serait  de  les  déduire  de  la  théorie  $ 
mais  pour  cela  il  faudrait  avoir ,  sur  la  pesanteur  de  l'air  et  sur  sa 
force  réfractive ,  plusieurs  données  qui  nous  manquent  encore.»  Ce- 
pendant la  théorie  fait  connattre  dès  à  présent  la  valeur  du  coef'^ 
£  oient  n ,  que  l'on  peut  prendre  égal  à  4.  £n  sorte  qu'il  ne  r«|t9 
plus  à  trouver  que  la  valeur  de  m. 

On  pourrait  la  déterminer  par  les  observations  des  étoiles  cîrcom- 
polaires  ,  c'est-à-dire ,  par  la  condition  que  les  hauteurs  méridieonei 
de  ces  étoiles  ,  corrigées  de  la  réfraction ,  s'accordent  toutes  poiu 
donner  la  même  distance',  du  pôle  au  zépith. 

On  peut  faire  usage  pour  cet  objet  des  réfractions  trouvéei 
directement  par  l'expérience  ,  en  comparant  le  lieu  apparent  des 
astres  à  leur  lieu  réel.  Deux  observations  de  ce  genre  «uffiseot 
poiir  déterminer  les  deux  constantes  ,  m  et  n^  sur  quoi  voyez  l'As* 
tronomie  de  Jjalande ,  tome  a ,   page  ô34. 

Mais  on  s'assure  dune  plus  grande  exactitude  en  combinant 
ainsi  un  très-grand  nombre  d'observations ,  et  prenant  pour  m  et 
n  des  valeurs  mojenneQ.  Delambre  a  trouvé  de  cette  manière  la 
valeur  de  m  égale  à  o^'^oiSycSy  ,  la  température  étant  supposée  à 
zéro,  et  le  baromètre  à  0^,76.  Ce  résultat  est  déduit  d'une  mol- 
titude  d'observations  que  Fiazzi  avait  faites  à  Polençpe.  On  en  condiU) 

1 ^|r  635871,422  ^    rr        c 

j-l-k        637368,118         ^^'       ' 

C'est  avec  ces  nombres  que  Pou  a  calculé  la  table  qui*  est  i  la 
fin  de  cette  note  ,  et  qui  s'étend  depuis  12''  de  hanteur  jusqu'au  zénith. 
l£Ue  tlevieudrait  inexacte  si   on .  voulait  l'appliquer  à   des  faauteora 
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tndîAdres ,  parce  que  nous  aTons  tu  qu'il  n'est  pas  possible  d'em- 
l)rasser  dans  one  seule  formule  de  ce  g«nre  tontes  les  réfractions  , 
depAds  l'horizon  jusqu'au  zénith. 

Venons  maintenant  aux  corrections  nécessitées  par  l'état  de  l'air* 
On  a  trouTé  par  expérience  que  les  réfractions  ,  toutes  choses  égales 
d'ailleurs  ^  sont  proportionnelles  à  la  densité  de  l'air.  Or ,  cette  den- 
sité peut  varier  par  deux  causes  y  par  la  pression  de  l'atmosphère  ^ 
et  par  la  température. 

Soit  V  on  volume  d'air  soumis  à  une  pression  constante  «  et  dont 
la  densité^  dans  cet  état ,  est  représentée  par  l'unité.  Si  la  tempéra- 
tore  s'élève  ou  s'abaisse ,  d'un  nombre  t  de  degrés  du  thermomètre  » 
le  volume  Y  variera  proportionnellement,  et  deviendra  V-t-Vat 
oay(i4-at)^a  "étant  un  coefficient  constant,  qui  représente 
la  dilatation  pour  un  degré.  Le  rapport  des  densités  étant  inverse 
des  Folumes,    celle  >de  l'air   dans  l'état  changé   sera 

V ou  simplement  1 

V(  1  -^-at  )  1  4-at 

De  plus  ,  cette  densité  ,  à  température  égale  ,  est  proportionnelle  à 
Ift  presyon  de  l'atmosphère ,  indiquée  par  l'état  du  baromètre.  Il  faut 
ikone  faire  varier  le  résultat  précédent  dans  le  rapport  de  la  hauteur 
observée  du  baromètre  à  0^,76  ^  qui  est  celle  par  rapport  à  laquelle 
les  tables  sont  calculées. 

Soit  h  cette  hauteur  exprimée  en  centimètres  y  l'expression  de  la 
lensitiS  de  l'air  qui  7  correspond  ,  sera 

h 
76(1  4-  at.  > 

Aittsi  en  nommant  r  la  réfraction  calculée  à  la  température  de. 
h  glace  fondante  ,  et  sous  une  pression  égale  À  0*^76 ,  lit  réfrac- 
lion  r'  pour  tout  autre  état  de  l'air  est 

r'  =         h         r. 


76[ii*-at} 


te 

Le  coefficient  a  est  très-petit ,  et  d'après  les  expériences  on  l'évalua 
À  Ï77  on  o,oo4.  On  voit  par  cette  formule  que  la  réfraction  [diminue 
à  mesure  que  t  augmente ,  c'est-à-dire  ,  à  mesure  que  la  tempéra- 
ture s'élève.  Si  par  exemple  on  suppose  t  =  ta%5  i  h  =  76 ,  qnt  font 


;■ 
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Ie«  valeurs  adoptées  dans  la  connaissance  des  tenu ,  le 

de  r  deriendra        i       qui  se  réduit  à  i  --  à  ,  en  efiEectoant  hj, 

division,  et  négligeant  les  puissances  snpërienres  de-^^conutteétait;' 
des  fractions  trop  petites.  D'où  l'on  voit  qu'il  faut  dtn&inaer  nos; 
réfractions  de  la  vingtième  partie  de  lenr  Talenr  ,  pour  aToircsllii 
qui  conviennent  à  la  température  de  i2^,5.  Arec  cette  réductkM^' 
on  trouverait  encore  des  résultats  un  peu  pins  forts  qne  ceux  éi^ 
la  connaissance  des  tems  ,  parce  qu'on  ja  fait  *usage  de  la  taUs^' 
de  Bradiey ,  qui  est  maintenant  reconnue  pour  donner  des  rëIrM*|, 
fions  un  peu  trop  foibles.  | 

Jusqu'ici  nous  n'avons  considéré  que  des  hauteurs  qui  sarpassenl} 
12".  An-dessous  de  ce  terme  les  réfractions  croissent  rapidement  es': 
approchant  de  l'horizon.  On  peut  en  juger  par  la  réfraction  korizaiti 
taie  ,  dont  la  valeur  moyenne  est  645o".  Pour  ces  petites  hanteim ,* 
les  réfractions  sont  extrêmement  variables  ;  et  il  faut  toutes  les  res-  : 
sources  réunies  de  la  physique  et  de  l'analyse  pour  les  déterminer. . 
On  trouvera  un  très-beau  travail  sur  cette  matière  dans  le  qnatrièiii'^ 
Tolume  de  la  Mécanique  Céleste.  Ce  que  j'ai  pu  faire  pressentir  Ul 
la  méthode  générale  qui  sert  à  résoudre  ce  problème  ,  est  ej^traiti 
de  ces  savantes  recherches ,  que  leur  illustre  auteur  à  biea  vonlt  J 
«ne   communiquer.  | 


■ 


r 
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TABLE  I 

DES  HËFRACTIOMS    ATMOSPHÉRIQUES         1 

Depuis  la»  de  hauteur  apparente  Jusqu'au  sénith  ,  le 
baromètre  étant  à  o'°,jS  ,  et  la  Umpérature  à  o" 
du  thermomètre  centigrade. 


56ij 


.5o 
154 

l4n,6 


'M 
91,5 


(il 


4..71 

55,G 
33,6 
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NOTE    IV. 


Sur  h  pendule  aimpUé 


Si  Von  nommé  1  la  longueur  d'un  pendule  simple ,  t  le  tetts  d'uni 
de  ses  oscillations  ,  v  le  rapport  de  la  circonférence  au  diamètre  j 
et  g  la  pesanteur,  représentée  par  le  double  de  l'espace  que  décii^ 
vent  les  corps  pesans ,  en  tombant  pendant  la  première  seconde ,  il 
existe  entre  ces  quatre  quantités ,  la  relation  suivante  , 

8 
Cest-^-dire ,  qne   les  tems  des  oscillations    de  différene  pendiibl 
simples  sont  proportionnels  aux  racines  carrées  de  leurs  longneun^ 
et  réciproques  aux  racines  carrées  des  pesanteurs  qui  les  8ollicite&t« 
t  est  supposé  exprimé  en  secondes. 

$oit  N  le  nombre  des  oscillations  faites  par  le  pendule  1  dans  k 
tems  T  >  on  aura  t  =r  T  puisque  toutes  les  oscillations  sont  de  même 

N 
durée*  On  connaîtra  donc  t  par  l'expérience  „  et  alors  \k  ^Afxt 
de  1  sera  donnée  par  la  formule. 

I*our  un  autre  pendule  1' ,  qui  ferait  un  nombre  N'  d'oscillalutf 
dans  le  tems  T' ,  la  pesanteur  g  restant  la  même ,  on  ajuratt 

Ce  qui  donne 

1  ""T"      N" 
On  connaîtrait  donc  les  rapports  des  longueurs  des  deux  pendulet 
d'après  les  esciiliUions  observées»  C'est  aÎAsi  qael'ooi  peut  détemûno^ 

Ut 
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k  Jongaeur  da  peadale  simple  qui  bat  les  secondes  à  chaque  oscil- 
lation ;  car  alors  on  aora  M  '  =  1  /i  '  =  1  ,  et  par  conséquent 

r=  — 

'A* 

en  prenant  1  poor  unité. 

Josqn'icL  nous  ayofis  supposé  la  pesanteur  la  même.  L'expërienca 
prpure  jqu'^He  change  en  passant  d'un  lieu  à  un  autre.  Soient  1'  V 
les  longueurs  du  pendule  à  seconde  obtenues  dans  deux  lieux  diifférans» 
«naiuray       , 

d'où  Ton  tir» , 

il- 8' 

C'est-à-dire  que  les  longueurs^du  pendule  à  secondes  sont  propor- 
tionnelles aux  pesanteurs.  Au  moyeu  de  cette. relacioa, 01^  p/ent  dé^ 
tmniner.j  par  les  observations  dn»- pendule  ,  les  variations  de  la 
pesanteur  sur  la  surface  de  la  tecre. 


■H    ■■"■         ■*      < 


NOTE    V, 


1'  •  ■       ■ 

Sur  la  figure  de  la  terre» 


'I 


'Four  donner  une  idée  .des  méthodes  qui  servent  à.  déterminer  la 
ffïtfi  j4f.jla;ferred^après.^e&  mesures  des  degrés  ,  j'aioute  ki.  la  nota 
•i|iTjii]^tie.^,;exçlasiveiiient  destinée  aux  personnes  déjà  yers^M  .dans 
Vanalyse. 

Sapposont  que  la  teri;e  «oit  un  ,ellî_psoïde  de  révolution  :  alors 
tous  ses  méridiens  seront  dès  ellipses  dont -le  petit  axe  sera  Paxe  des 
pôles ,  et  le  graud  axe  celui  de  l'équatear.  En  représentant  le  pre- 
mier j^àr"!»,  le  second  par  a;  et  notùiAant  y  et  x  lén  co-brd6nn^s 
rectangulaires  qui  leur  sont  respectivement  pftflallèlet  ^  i'jéquatioKi 
de  cet  méridiens  seta 

a^ya^^b?,»  — a».b^- 

n 
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teur  rayoû  de  courbure  R  aura  pour  expression 

/  a'b 

et  de  très-petits  arcs  mesare's  sur  les  mjéridiens  pourront  être  celUal 
■  tippartenir  au  Cercle  osculatear  dont  le  raj-on  est  R. 

Les  observations  ne  font  point  connaître  l^ibscisse  x;  mais  oïl 
{jeut  la  déduire  de  la  latitude ,  lorsque  le  riijrôn  mené  du  centre 
du  sphéroïde  au  point  que  Ton  considère  est  connu  j  car  en  nom^ 
inant  r  ce  rajdn  ^^t  «.Ja  latitude  ou  rangle-  formé  par  r  «tcc  If 
■grand  axe  ,  on  ii~ . 

z  =  r  COS.  f  ' 
'€e  qui  donne 

{3 
a*-r>  (a=»-V)  cos/^l 

a*b 
iRipi^^Mons  mttinbmmt 

-■■=■■      ^  :  V  •  '  <  :'«t^>^b 

.¥=•  -    .      .^ 

m  sera  Vappîatlssement  du  sphéroïde ,  et  devra  être  considéra  coiOBnÉi' 
une  fraction  fort  petite  dont,  on  d^vra  nëgUger  les  puisMinéaa  sapé; 
xieures  à  la  première.  On  tire  de  là 

a=b(i4-«)         a»~b»  =  b=>((i-f.«)*-.i)=ali»i. 
Si   a  était  nul  ,  l'ellipsoïde  deviendrait  une  sphère ,  et  T  sertît 
toujours  égale  à  sa  S'il  en  difiPère  ,  c'est  à  raison  de  Papplatisssiittil 
de  l'ellipse  ,  et  par  conséquent  cette  différence  ne  peut  être  que  tièi- 

Îctite  ,  et  du  nciême  ordre  que  a.  Or  ce  rayon  r  dans  l'expression  ds 
,  èi\  déjà  multiplié  par  a^-— b*,  ou  par  ab*  a  :  'ainsi" podr^d'ofl 
Ibéglige'  ïe  carré  de  « ,  il  est  inutile  d'avoir  égaî'd  à  la  difféiri^ôe  qdî 
'èxiite  entré  r  et  a  >  et^on  peut  écrire  a  un  lien  dii  r.  Oaàaiiitt 


f 


^fa*—  (a*— b»)  cos.Vl 

""    ""^     ~^b 

,4)u  en  substituant  pour  a  sa  valeur  ,  et  ne  conserrant  jue  lès  pinH 
4iuères  puiisajK^ç6s  de  a 


{1  4-  2  a  sîn.  *  '  l 
1  -4-  « 


Jl  fiât  maintenant  développer  cette  expressiont  Or  bn  a  pAr  14 
ibnnale  da  binôme 

£ 

1 1  +  ^  «  sin.  *çl     =  1-^5  et  Bill.'  f  -f-  etOg 
#1  par  la  dÎTision  ordinaire 

-r-T — =  X  —  «  +  elc; 

Si  l'on  mnltipUe  ces  denx  développeœéns  l'an  par  l'autre  ,   en  i(| 
bornant  attz-  premières  puissances  de  « ,  on  aur^  définitivement 

R=b(  1— '«  (  1—3  sin.* ç  }  l 

Dans  cette  expression  ,  il  n'y  a  rien  de  Tariablè  ((ne  sin.  7.  Si. 
Papplatissement  était  nul ,  on  aurait  R=b  ,  les  méridiens  deviens 
draient  des  cercles ,  et  tous  les  rayons  de  courbure  seraient  égaui^ 
entre  eux.  Dans  le  cas  que  nous  oonsidërons  ces  rayons  différent 
entre  eux  par  le  terme  3  tt  b  sin.*  7.  Or  le  sinus  de  l'angle  »  qui 
est  la  latitude ,  augmente  constamment  depuis  l'équateur  jusqii'aïf 
|>ôle.  On  voit  donc  que  les  rayons  de  courbure  vont  ainsi  en  crois-^ 
tant  dans  le  m^me  sens  proportionnellement  au  carré  du  sinus  df 
la  latitude  ;  et  comme  les  arcs  qui  correspondent  au  même  iiombro 
âê  degr^  dans  différens  cercles ,  sont  proportionnels  en  longueur 
aux  rayons  de  ces  cercles  ;  il  s'ensuit  que  les  degrés  du  méridieql 
Croissent  aussi  de  l'équateur  au  p^le  dans  le  même  rapport. 

Considérons  maintenant  l'arc  d*un  degré  mesuré  sur  le  sphéroïde 
A  la  latitude  f  >  et  représentons-le  par  c.  R  étant  le  rayon  de  coiir<4 
bore,  avR  sera  la  circonférence  du  cercle  où  ]l'arç  9  mesure  «É 
degré.  Oh  aura  donc 

4oo  c.  =3  i  T  À 
tt'où  Ton  tirf 

.       4oofe 
R=n; — 

iàlors  l'équation  précédente  deviendra 
.4ooc 


2-  =b  |i— «{  1— Ssin/f  )î 


2 

Soit  c'  nn  autre  arc  aussi  d'an  degré  mesuré  A  h  i[atituda  f  '  ^  aii 
aura  de  même 

4ôd^^ 


itii 
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£n  divisant  les  ëqnationa  membre  à  membre ,  il  yiendr« 

^^^  1 —     (i — 5sin.'  f  ) 
c'        1—    (i— Ssin.'.') 

équation  où  il  ne  reste  plus  d'inconnne  qne  l'applaÛMement  «^  it 
qui  donne  ,  en  négligeant  toujours  le  carré  de   « 

-7-^=  "^ — 3  «  |sin.*  ^' — sin/f  > 

et  d'on  l'on  tire  enfin 

c'  — c 


5c  (  sin.'  o'  — sin/  f  ) 

Prenons  ponr  exemple  le  degré  mesuré  à  Féquatenr  par  Bongner, 

tt  celui  de  France  mesuré  par  Delambre  et  Méchain.  ^On  aura  dattf 

ce  cas 

c  =  5io77S7o    f  =  o  î    c'  =  5i3i6^58    ^*  =  5i^33a7 

Ce  qui  donne 

c'— c=  238*,88 

Sin.  *'  =  0,721753 

Sin.  9=0 

et  a  — ?5?!5L.=.   * 
*  ""79823,41^  334 

«  étant  connu  ,  on  reprendra  Téqnation 

=  b  |i  — a(i  —  3 sin." (f )  > 
•t  en  y  faisant  9  =  0,  elle  donnera 

=  b  (  1  —  «  )     d'où  b 


2  T  TC   "-^  a) 

•t  en  négligeant  les  secondes  puissances  de  a 

200  c  (  1  +  ût  ) 

comme  on  a  de  plus  a  =  b(i  +  a) 

les  valeurs  de  a  et  de  b  ,  c'est-à-dire  les  deux  axes  de  rellîpsoxdftf 

seront  connus. 
£a  mettant  pour  «  et  c  leurs  valeurs  ,  on  trouve 

b  =  326i445t  ■   ' 

a  =  3271208* 
d'où  a— b  ==»        976a'  . 
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Ce  «ont  les  valenrs  que  j'ai  rap^tortëes  dans  le  texte. 

En  comparant  de  même  le  degré  de  Suède  avec  celui  de  Téqua- 
•enr,  on  aura  pour  applatissement  îtt  ,  et  il  earésalterait  desyaleurt 
^ni  différeraient  pen  des  précédentes. 


NOTE    VI. 

Sur  les    wmaHons  de    la  pesanteur    à  différentes 

kuUudes. 

IjKa  résultats  de  la  page  116  sont  très-bien  représentés,  en  sup- 
posant que  la  longueur  du  pendule  à  secondes  ,  croit  de  Péquateur 
AQ  pôle  proportionnellement  au  carré  du  sinus  de  la, latitude.  Alors 
k  formule  qui  approche  le  plus  de  représenter  les  nombres  obser- 
va est 

0,99676-1-0,0056724  sin.*  4 

4  désignant  la  latitude  :  la  différence  de  cette  formule  aux  obser- 
vations est  extrêmement  petite. 

La  longueur  absolue  du  pendule  à  secondes ,  >  observée  à  Paris 
par  Borda^  est  0^,741887  ;  en  Ja  divisant  par 

0,99676  -|-  0,0066724  sin.  ••  4  » 

oà4  est  la  latitude  de  Tobservaieur,  égale  à54*',26,on  a  pour  quotient 
^'^1905.  C'est  le  facteur  par  lequel  il  faut  multiplier  la  formule, 
poor  avoir  la  loi^ucur  absolue  du  pendule  à  secondes  dans  tuft 
lien  quelconque.  Cette  longueur  a  pour  expression 

0^,739602  -f-  o™,  oo42o8  sin.  *4« 

\  Péqnateur  4  ^'^  nul ,  et  le  pendule  est  de  o™,735o2.  Au  pôl«> 
légale  100",  et  la  longueur  du  pendule  est  de  o"*,7395o2-|-o™,ooi2o8 
•u  o",7437io.  Le  rapport  de  ces  deux  quantités  est  1,0669  ,  c'est- 
à-dire  que  .l'accroissement  du  pendule ,  de  l'éqnateur  au  pôle  est 
^ale  à  cinq  cent  soixante  et  neuf  cent  millièmes  de  sa  longueur  4 

l'éqaateur. . 

D'après  les  dois  de  la  mécanique  ,  quand  les    oscillations  sont 
^  même  durée,  les  pesanteurs  sont  proportionnelles  aux  longueurs 
^s  pendules  ;  ainsi  la  pesanteur  croit  de  l'équateur  au  p^e  j.  ^\kt 
uni  U  rapport  que  nous  venona  d'établir. 


A 


Par  cottséqnent ,  si  l'on  prenait  ,à  l'éqnatenr  nue  masse  Ae  loeofMf 
livres  pesant,  et  qu'on  la  transportât  an  p6)e  ,  son  poids  s'y  trot-; 
verait  augmenta  de  56g  livres  par  le  seul  fait  dn  transport,  et  ^ 
la  reportant  à  l'éqnatenr ,  ce  poids  diminuerait  de  la  même  qnantitf  ( 
mais  cette  diminution  s'opérerait  graduellement ,  epi  passant  par  Un 
^verses  latitudes. 
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NOTE     VII, 

Sur  Ut  déviation  des  corps  qui  tombent  d*^ne  granà 

îiaiiteur,, 

M.  GngUelmini  est  le  premier  qu}  ait  appela,  snr  cet  objçt  l'aV; 
tention  des  physiciens  ,  en  faisant  tomber  des  corps  pesans  d'nn^ 
liauteor  de  24i  pieds.  Il  trouva  une  déviation  de  8  lignes  vers  l'es} 
de  la  verticale.  Ces  expériences  ,  répétées  à  Hambourg  par  M.  Hea- 
Tf nberg ,  ont  donné  une  déviation  de  4  lignes  pour  une  ^ntear 
de  chute  de  235  pieds. 

L'auteur  de  la  mécanique  céleste  a  soumis  ces  phënoqièiies  v% 
calcul ,  et  voici  le  résultat  qu'il  a  obtenu. 

£n  nommant  h  la  hauteur  de  la  chute ,  g  le  double  de  l'espace 
i^ue  la  pesanteur  fait  décrire  aux  corps  dans  la  première  seconde, 
n  l'angle  de  rotation  de  la  terre  dans  le  même  intervalle ,  enfin  I 
le  {complément  de  la  latitude  dn  lieu  j  la  déviation  v^  Feak 
a  pour  expression 

— r— sm.   fi.v  _ 
3  g 

]|  durée  du  mouvement  est  oi,99727  ,  copime  oi^  \t  yei'ra  dans  I^ 

théorie  du  soleil  ;  ainsi  en  comptant  le  tems  et  les  arcs  en  meso^e^ 

décimales,  qn  ^ 

400» 

»=■! r 

0,99727 

la  valeur  de  g  ,  est  dlflerente  pour  les  difîerens  joints  4e  \%  SQ&; 
£ace  terrestre.  A  F^^ris  ,  o  n  a, 

ig=  5'»,66!07 
£n  exprimant  ê  ,  aussi  en  mesure  décimale  du  cercle ,  on  trouver^, 
teir  l{i  formule  l'étendue  d§  l$i  déiiation.  exprimée  e|i  m^tr^ 


.    T  K  Y  n  ^  Q  V  m.  Ï6f 

]>t  deaz  pliyslclens  que  )€ .  wieps  àp  citer  avaient  auMi  observé 
une  petite  déviation  vers  l'ëqaatear ,  mais  la  théorie  prouve  qu'il 
me  peut  y  en  avoir  aucuns  dans  ce  sens  ,  en  vertu  du  inovfvemeut 
delà  terre.  Les  résultats  observés  tiennent  probablement  à  quelque 
défaut  d'expérience  ou  à  quelque  phénomène  encore  inconnu.  Yojef 
le  Bulletin  des  Sciences  par  U  société  Philomatjii^u^  ,  n.°  75  ,  prai.7 
wt,  an  XI. 


^mrr»'mmmmim<f 


NOTE     VII  r. 

Sur  le  cotlcul  des  paraUoixesm^ 

JlB  vais  montrer  d'abord  la  marche  du  calcul  pour  trouver  la  dis-i. 
tance  de  Tastre  par  deux  observations  faites  ou  réduites  au  méma, 
méridien.  Soit  ^Fangle  O  CO'=2f,  fig.58^1a  ligne  00'  étant  la.ç^rda 
4e  cet  angle ,  sera  double  du  sinu3.de  f .  En  nommant  r  le.ra^yon  OC 
lie  la  terre ,  |on  aura  0  0'==  njrvsia.  f .  C'est  la  longueur  de  la  ligna 
0  O'  :  1^  la  représenterai  par  ]«^ 

Occupons  >  nous  maintenant  des  anglet.  On  trouvera  facilement 
entre  eux  les  éauations  suivantes. 

C010'=CO'0;COO'  +  CO'0  =  2oo»— 2f  :d'oùCOO'=:ioo<»-*f^ 
HOO'  =  H'0'0+  100°— COp'=  160°— 100°+. ç  =9  , 

Par  conséquent  si  Ton  nomme  h  ,  h'  les  hauteurs  ol^s^rvées  LOH»y 
LO'H'  ,  on  aura 

LOO'i=LOH+HOO'=  f +  h 
LO'0=LO'H'+Il'0'0==:f+h'. 

d'où  l'on  tire 

OLO'  =  aoo— LOO'— L0^O=200— (2f  +  h+h') 

c'est  la  valeur  de  la  parallaxe 

Or  dans  un  triangle^  les  sinus  des  angles  sont  pntra  eux  commet 

les  côtés  opposés  ;  on  a  donc 

Sin.  L0'0_L0 
«in.OLO'       Oô* 


l68  A4tB.61ï6»iB 

tu  ta  mèttaiit  pour  eei  quantités  lears  yalenri 

Sm.(     +V) _    liÔ 

liC  dénomînat'ear  Au.  premier  membre  est  la  m^me  ehostf  qu« 
sin.  (2  f  -|-  h  -|~  h'),  parce  qne  le  sinus  d'iin*angle  est  le  même  quft 
celai  de  son  sapple'ment.  On  tirera  donc  de  cette  ëqmatioii 

L  O  =  IwMjL+l' ) 

sin.  (  aç  -j"  ^"f"^') 
Soit  à  Cette  valeur  ;  dans  le  triangle  L  Q  C  on  connaîtra  le  cdt» 
L  0  =  d  ,  le  côté  C  Ô  =  r ,  et  Tangle  L  O  C=  100°+  h.  On  nora  done 
le  cdtë  L  C  par  la  formule 

L  C^=r^  +d*  —  ar  d  cos.  (  ioo«  +  h ) 

On  en  faisant  L  C  s=  D ,  et  observant  que  cos.  (  loo-^  h  )  =:  —  sis.  h* 

D*  =  r*  +  d*+2rdsin.  h. 

cette  formule  donnera  la  distance  D  de  Tastre  à  la  terre. 

Cb torchons  maintenant  la  relation  qui  existe  entre  la  parallaxe  bor- 

rizontale  et  la  parallaxe  de  bautenr  fig.  4i  ;  conservons  les  dénomina- 

tious   précédentes  ,  et  nommons   de  pins  la  parallaxe  borizontale 

,L  O  C  =  P  y  la  parallaxe  de  Hauteur  O  L  C  as  p  ,  le  triangle  L  O  C  rec^ 

tangle  en  O  donnera 

1^  _    D 

sin.  ?.        r 

L'astre  s'étant  élevé  en  L'  ,  soit  ^  l'angle  L'  OZ  qui  est  la  distance 
au  zénith.  La  distance  L' C  de  Tastre  à  la  terre  n'a  pas  cliangé  ; 
elle  est  encore  égale  à  L  C  ou  à  t>.  Le  triangle  L'  O  C  donne 

Sin.  i^  D 

Sin.  p  r 

Cette  équation  étant  ccmip^rée  avec  la  précédente  ,  il  en  résulte 

Sin.  J^  1 

Sin.  p        Sin.  P 
d'où         sîn.  p  =     8În.  P.      sin.  ^. 

C'est-à-dire  qne  le  sinus  de  la  parallaxe  de  hauteur  ,  est  égal  aa 
sinus  de  la  parallaxe  horizontale  ,  multipliée  par  le  einne  de  lu 
distance  de  l'astre  au  zéxûth.. 


:^HTSIQVE,  jf)9 

féwt  1m  eorps  célestes ,  les  angles  P  et  p  sont  tonjoars  très- 
petits  ,  et  si  l'<m  excepte  la  lune ,  ils  sont  fort  au  -  dessous  à' nu 
degré.  On  peut  donc  regarder-  leur  sinus  comme  proportionnel  aux 
•ru  P  et  p  ;  alors  on  aura  à  fort  peu  près 

p  =P  sin.  <r, 

Ce8t>à->dire  ^ne  la  parallaxe  de  hauteur  est  égale  à  la  parallaxe  ho- 
risontale ,  mnltipliëe  par  le  sinus  de  la  distance  de  Pastre  au 
tifoith  ;  un  sinus  étant  toujours  moindre  que  le  rayon  qui  est  ici 
pris  pour  unité ,  on  voit  que  p  sera  toujours  moindre  que  P  ,  excepté 
pour  le  cas  où  J^  =  100°  qui  donnera  p  =  P.  C'est-à-dire  que  la 
plus  grande  valeur  de  la  parallaxe  a  lieu  quand  l'astre  est  à 
l'horizon. 

On  peut  calculer  la  parallaxe  horizontale  d'un  astre  d'après  deux 
observations  de  sa  hauteur ,  faites  ou  réduites  au  même  mëridien. 
En  effet ,  soit  toujours  P  cette  parallaxe  fig.  38  ,  -J" ,  .j  '  les  dis- 
tftnces  au  zénith  dans  les  deux  observations,  on  aura  pour  le  premier» 

CLO  =  P.  sin.  J^ 

pour  la  seconde 

CLO'^Psin.  i' 
ce  qui  donne 

C  L  G  +  CL  0*  =  P-  (  Sin.  l  +sin.  l'  ) 

Soit  A  l'angle  OLO'  sous  lequel  on  voit  du  centre  de  l'astre 
la  droite  O  O'  qui  joint  les  deux  observateurs  ,  on  a  donné  pré-< 
cédemment  les  moyens  de  le  déterminer.  £n  en  faisant  usage  ,  op 
aura 

CLO  +  CLO'  =  A 


ce  qui  donne 
d'où  l^on  tire 


A=ï»  (sin.  J^+sin. /') 


sin.  l  +  «i"^"  ^' 
te  qui  donne  le  moyen  de   trouver  la  parallaxe   horisontale   pat 
l'angle  que  nous  avons  donné  dans  le  texte. 

D'après  ce  qu'on   a   vu  au  commencement  de  cette  note  oit  a 
A=:ijQoi-.(a^-fh+h'),Xf  étantPangie  formé  par  les  verticales 
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xnenées.  fttiz  points  d'obieryatlon  ;  et  h^  h'  les' hauteurs  de  Tasire; 
€es  haotenrs  étant  complémens  des  distances  au  zénith ,  on  aiuo^ 

h+h'=  100— J^+ 100— *^'  =  200— (*  +  ^') 
Ce  gjtd  donne  ponr  la  valeur  de  A 

Qn  i|  donc  la  j^tallas^e  horizontale  F  par  cette  fornmJidt- 

jv  +  x'-a^ 


r= 


sin.  o-j^sin.  /'■ 


prenons  pour  exemple  les  obsenrations  de  M^îgenthom  et  it 
Lacaille  snr  la  parallaxe  de  Mars. 

Diatance  de  mars  au  zé.nith  Rêvant  le  Gap.  de  Bonne-Espérance, 
le  6  octoh;-e   ^yô.}.. •  ^=    zj^fi^i. 

Distance  de  mars  au  zénith ,  de  Stockolm  , 
le  même  )onr.  •....••....  /^^ks      76,816$ 

Ce  qui  donne.     .  ' /-{-l'ss     io3°,639^ 

£t  d'après  les  tables  trigono|nétrii|aes.  »    «         Sin.  S"  =  o,425a 

Sin.J^'=o,9!i8^ 
Latitude  du  Cap  de  Bonne -Espérances     •    <        57°,6852  austral^ 

I^atitude  de  Stockholm é        65°,g444  boréajej 

Somme  des   latitudes  ou  yiy|ei|x&  de  Tangle  jt^        9^=103*^^6296 
p'oji  Ton  tirci 

af---f'J^+Mr' )=   o®,oK)3i 
C'est  la  parallaxe  observée  :^  en  substituant  lea>  valeurs  dans  la  S6t\ 

mole^  il  vient 

o",oio3 
^==    •    n.    =Q^oa76 

C'est-à-dice  qu'à  Pinstajit  des  observations  ,  la  parallaxe  horizon 
taie  de  Mars  était  de  76'  secondes  décimales. 

Cette  méthode  suppose  que  la  parallaxe  hosizontale  d'un  astre  « 
la  même  pour  tous  les  points  de  la  teirre  j  quand  sa  distance  ij 
▼a!ri$  pas<  Or  on  n  en  général 

D  1 


m 


r  sin.  Ç 
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^r  q«e  l^ngle  P  soit  constant  dans  tous  les  pa j$ ,  D  restant'  !• 
Même ,  il  fant  qne  le  rayon  r  de  la  terre  soit  aussi  constant;  c'es^ 
i-dire  qu'il  faut  que  la  terre  soit  sphériqne. 

On  voit  aussi  par  cette  formule ,  que  le  sinus  de  la  parallaxe  bo- 
rizoDtale  d'un  astre  ,  est  constamment  réciproque  à  sa  distance  à 
U  terre.  Si  Tangle  ip  est  assez  petit  pour  qu'on  puisse  Iç  confui^d^* 
,trcc  son  sinns  sans  erreur  sensible ,  on  aura  simplepient 

P=.JL 
D 

c'est-à-dire  qne  la  parallaxe  horizontale  d'un  astrç  est  réciproque 
à  sa  distance. 

Enfin  cette  distance  est  facile  à  calculer  d'après  l'équation  pré- 
f  édente  ^  quand  la  parallaxe  horizontale  est  connue  ^  car  on  a 

sin.  P. 

On  pent  même  comme  l'arc  P  est  fort  petit ,  mettre  P  an  lien  da 
linas  P  ;  mais  il  faut  alors  ,  pour  conserver  l'homogénéité  ,  con- 
rertir  le  rayon  1  en  secondes  ;  or  la  valeur  de  ce  rayon  ainsi  ré- 
duite est  65'*,6Gig  ,  comme  on  pent  le  voir  dons  la  table  de  lo^, 
le  Delamhre  :  on  a  donc 

_       r.  e3°,66iQ 

P 

f(ons  Tenons  de  trouver  pour  Mars  P  =  0^^0076 

%  l'époque  du  6  octobre  lySi  :  on  aura  donc 

63,66 10 

D  =  r.      i  =  r.  8376,6 

0,0070 

C'est-à-dire  qu'u  cette  époque  la  distance  de  Mars  à  la  Terre  étai^ 
égale  à  8376,6  rayons  terrestres.  Ce  résultat  nous  servira  dans  la 
luite  pour  mesurer  les  dimensions  des  orbes  planétaires. 

La  parallaxe  d'un  astre  augmente  quand  il  s'approche  de  la  terre , 
et  diminue  quand  il  s''éloigne.  Les  diamètres  apparens  varient  aussi 
de  la  même  manière  dans  les  mêmes  circonstances  ,  parce  qu'ils 
ne  dépendent  pas  seulement  de  la  grosseur  réelle  de  l'astre  ,  mais 
•ncore  de  son  éloignement.  Ces  variations  sont  liées  entre  elles 
{lar  des  rapports  très- simples ,  que  l'on  peut  aisément  d^dniris  de« 
(brmnles  c^ue  nous  venons  de  Ufouvct. 


lys  A6TRONOBI   I.^ 

En  effet ,  appelant  toujours  Fia  parallaxe  horizontale  d'anatti^v 
D  sa  distance  ,  r  le  rayon  de  la  terre  ,  et  prenant  toujours  pour 
unité  le  rayon  des  tables  trigonométriques  ^  oa  a 

Sin.  P  =~ 

Soit  £  le  demi  di^nètre  apparent  de  l'astre  à  cette  distance  ,  t\V 
son  demi  diamètre  véritable  qui  mesure  la  langueur  réelle ,  on  aortv 
d'après  la  note  de  la  page  46  , 

tang.  E=_ 
D 

En  divisant  ces  deux   équations  membre  à  membre,  la  diitantt^ 

D  disparaît  ^  et  on  & 

tang.  E  ,r  ^ 

sin.  P  r 

Le  second  membre  de  cette  formule  ne  contient  plus  de  quanti-^ 
tés  variables  ,  d'où  il  résulte  un  rapport  ^constant  entre  la  ttuig«ll» 
du  demi-diamètre  apparent  d'un  astre  ,  et  le  sinus  de  ea  panâ^ 
laxe  horisontale.  Ou  peut  donc  déterminer  ces  deux  quantités  l'one' 
par  l'autre  ,  lorsqae  leur  rapport  est  connu.  ^ 

On  voit  de  plus  que  ce  rapport  constant  est  égal  an  myam  iê^ 
l'astre  divisé  par  celui  de  la  terre.  Ainsi  lorsqu'on  l'aura  calculé* 
d'après  ces  observations  ,  on  connaîtra  le  volume  de  l'astre  corn- 
fàré  au  volume  de  la  terre.  Nous  aurons .,  par  la>  soite  y  dm  ocoa* 
sions  fréquentes  d'appliq^uer  ees  résvltavs. 
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VALEURS 

DES     DEGRÉS     DE     LONGITUDE 

SUR  LES   BIFF^RENS  PARALLELES 
BIPUIS      O*      jusqu'à       100.* 


LATIT. 


BEGRÉS    BS 

LonoiT. 

SK  HIITRBS. 


LATIT. 


bsgrés   BE 

LONGIT. 
BN  tl^RES. 


LAriT. 


BEGRis   BS 

LONGIT. 
«K  METRES. 


od 
1 

a" 

S*» 
40 

S'» 

7° 
8« 

9^ 
10° 

11° 

la» 

i4o 

15» 
i6« 
170 
18^ 

a2« 

26'' 

3o« 
3i« 

32». 

33». 


3 00000 

999^7  »7 

99809,0 
99802,6 

99691.7 
99056,2 

99396,1 

99211,5 

99002,4 

98768,8 

9fi(5io,9 

98228,7 

97922,3 

97591  »7 
97237,0 

96856^3 

9645fi,7 

96029,4 

95570,3 

95io5,6 

94608,5 

94088,1 

94544,4 

92077,6 

92587,0 

91775,5 

9ii4o,3 

qo482,7 

89802,8 

89100,6 

88376i6 

^65o,7 

)3,i 


54\ 
35«. 
36°. 
37». 
38°. 
39°. 
4o°. 
4i°. 

42°. 

43°. 
44°. 
45°. 
46°. 

4?°! 

^°- 
5o°. 

5i°. 

52°. 

53°. 
54°. 
55°. 
66°. 
57". 
58°. 
59°. 
60°. 
61°. 
62". 
63°. 
64°. 
65°. 
66°. 
67°. 


86074,2 
85264,0 
84432,8 
8358o,7 
82708,1 
8ioi5,o 
80901,7 
79968,5 
7901 5,5 
78043,0 
77«5i,3 
76o4o,6 
75011,1 
73963,1 
72896,9 
71812,6 

70710,7 

6^j5qi.3 

684j4,7. 

67301,2 

66i3i,2 

64944,8 

637*2,4 

62524,5 

61290,7 

6oo42yO 

58778.5 

57000,5 

562o8,3 

54002,3 

53582,7 

52249,9 

5otto4,i 

49545,9 


68° 
69° 
70» 

71° 
72° 

75° 

■  74° 

75« 

76° 

U 

81° 
82° 
85° 
84° 
85° 
86° 
87° 
88° 

89 
90 

91 

92* 

93° 

94° 
95° 

96° 

97" 
98° 

99° 
100° 


48175,4' 
46793,0 
453(j9,o 
43qy4>o 
42577,9 
4ii5i,4 
39714,8 
38268,3 
368i2,5 
35347,5 
35875,8 
32391 ,7 
30901,7 
2j4o4,o 

^7fg9>i 

2fî387,3 

2  t86g,o 
235*4,5 
21814,3 

20278.7 
18758,1 

17192.9 
1 5645,4 

14090,1 

125.53,5 

10-  73,4 

^  9410,8 

7845,9 

627(1,0 

4710,6 

3i4i,i 

1570,7 

0,0 


\. 
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TABLE 
Î)E    RÉDUCTION 

POUR 
IjJL   DinsiÔN   DU   C£RCIi£. 


DIVISION 

ANCIENNE 

En  36o  degrés. 


Degrés 


1 

2 

3 
4 
5 


7 
8 


Secondes  i 

2 

3 
4 
5 
6 


2 

9 


Minutes  i 

2 

3 
4 
5 
6 


DIVISION 


NOUVELLE. 


En  4oo  grades. 


2 ,222222. 

3  ,335333. 
4 ,444444. 
5 ,555556. 
6 ,666667. 

lO,OOOO00i 


o®,oi85i8< 
o ,037037. 
o  ,355556. 

o  ,074074. 
o ,092592. 

o ,111111. 

o ,129629. 
G  ,i4oi48. 
o  ,166666. 


«PP 


o°,ooo3o8. 
o ,000617. 
o  ,00092e. 
o ,001234. 
o  ,ooi543j 
o  ,001 85  i. 
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CHAPITRE    PREMIER* 

.'Jl[)e$moupemens  propres  des  astres  et  des  moyens 

de  les  détermiïiér. 

'  JLIans  le  premier  livre  nous  avons  déterminé,  d'aprèft 

-  «les  faits  certains  y  la  forme  de  la  terre  ;  ses  dimensions  et 

'  la  placjs  qu'elle  occttpe  dans  l'espace.  Nous  avons  trouvé 

'  dans  sa  configuration  des  données  fixes  pour  faire  recon- 

'  taaître  exactement  la  position  des  points  du  ciel  *,  munia 

de  ses  résultats ,  nous  pouvons  suivre  et  déterminer  ton» 

les  mouvemens  des  astres.  Mais  il  n'y  a  qu'une  marcha 

'  BÛre  pour  parvenir  à  ce  but  ^  et  comme  il  importe  de 

lt>  bien  jccnaaitre  d'avance  ^  )e  vai»  brièvement  rindiqôei:* 
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Lorsqu'un  corps  se  meut  rapidement  près  de  la  tem^ 
nous  pouvons,  si  nous  l'avons  observé ,  reconnaître  à 
peu  près  sa  direction  el  la  route  qu'il  a  suivie.  Hais  à 
la  distance  où  les  astres  sont  placés^  leurs  mouvemleiil 
sont  trop  lents  pour  que  nos  yeux  puissent  les  apercevoir} 
noiis  ne  pouvons  les  déco.wvrir  qu'en  comparant  lei|ÇB  poô^ 
lions ,  observées  à  des  époques  différentes^  car  noustroiH 
vous  alors  qu'elles  ont  cbaagé  de  place  dans  le  ciel. 

Et  de  mémp  que  lorsqu'on  veut  tracer  une  ligne  courbe 
dont  on  ignore  la  forme -et  la  loi^  on  détermine  par 
observation  quelques-uns  de  ses  points ,  que  I*ôn  unit 
ensuite  par  un  trait  continu  ;  pour  déterminer  les  moQ' 
mens  dès  astres  y  on  observe  cbaqme^ur  le  ploint  o&  Ib 
fic  trouvent  en  la  spbëre  céleste,  et  l'on  cberche  ensuite 
la  forme  du  mouvement  d'après  la  condition  que  l'astre 
ait  passé  successivement  par  toutes  ses  positions  danf 
l'ordre  ou  on  les  a  observées. 

On  trouve  le  lieu  de  l'astre  'pour  chaque  jour,  en  obse^ 
vaut  sa  biuteur  méridienne  et  l'Instant  de  son  passage  aa 

'méridien.  La  bauteur  fait  connaître  sa  déclinaison'; 
l'instant  du  passage  fait  connaître  son  ascension  droite  ^ 
par  rapport  au  point  du  ciel  que  l'on  choisit.   Ses  don- 

.  nées  déterminent  le  point  où  l'astre  s'est  trouvé  sur  '.U 
sphère  céleste. 

SI  l'on  marquait  tous  ces  points  su^  un  globe ,  où  ï.ên 
aurait  tracé  à  angles  droits  deux  grands  cercles  pour  repjjé- 
«enter  l'équateur  et.  le  premier  méridien,  leur  réun^^n 
formerait  sur  le  globe  la  représentation  de  la  viarofie 
de  l'astre  dans  le  ciel ,  Voj.  fig.  42.  Le  calcul  permet  i» 
faire  cette  opération  avec  une  exactitude  beaucoup  grande  î 
.  .il  fournit  les  moj:ens  de  trficer  la  i^éritable  cpqfbç,  gae 

l'astrt 
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Futre  décrit ,  et  c'est  ainsi  qae  Pon  fixe  par  la  pensée  la 
trace  des  astres  sur  la  sphère  céleste. 
1 11  ne  reste  plos  alors -qa'à  déterminer  les  yariations  de 
leurs  distances^  qui  sont  nécessaires  pour  compléter  la 
sonnaissance  de  leurs  mouvemiens.  On  j  emploie  les 
•bsenratiéns  de  leur  diamètre  apparent ,  qui  augmente 
•  inesare  qu'ils  s'approchent^  et  diminue  quand  ib  s'é-^ 
hngnent.  Ou ,  si  leur  diamètre  est  trop  petit ,  comme  cela  a 
lieu  ponrles  comètes  et  la  plupart  des  planètes ,  on  les  com- 
pare avec  des  objets  célestes  ^  comme  le  soleil ,  dont  on  a^ 
fréalablcment ,  déterminé  la  marche  par  ces  procédés. 

A  mesure  que  ces  observations  s'accumulent ,  on  les 
rapproche  les  unes  des  autres.  On  les  corrige ,  en  saisis* 
tant  pour  chacune  dédies  y  les  tems  les  plus  fayorables  y 
ceux  où  les  quantités  que  l'on  cherche  ^  se  montrent  isolées 
et  dans  leur  plus  grand  aocroîssement.  On  parvient  enfin 
à  connaître  très-exactement  Vétat  du  ciei^  à  savoir  ce  qui 
y  demeure  colnstant ,  et  ce  qui  y  change  chaque  jour  , 
diaque  année  9  ou  dans  des  intervalles  de  tems  plus  con- 
sidérables. 

Alors  la  tiche  de  Tastronomie  observatrice  est  termi- 

aée^  et'  celle  de  l'astronomie  théorique  commence.  On 

rapproche  les  phénomènes  semblables  afin  de  découvrir 

leurs  rapports,  c'est-à-dire,  les  grandes  lois  auxquelles 

ils  sont  soumis  ;  et  qui  sont  comme  la  âdurcc  commune  de 

laquelle  ils  dérivent,  eusorle  qu'ib  s'y  trouvent  tous  compris 

implicitement.  On  cherche  ensuite ,  d'après  les  règles  de 

h  mécanique,  quelle  doit  être  la  force  qui  agît  sur  les 

corps  célestes ,  pour  que  ces  lois  existent ,  et  que  les  mou« 

▼^ens  soient  tels  qu'on  les  observe  réellement.  On  par- 

Tient  ainsi  à  déterminer  ces  forces ,   et  on  voit  qu'il  n'y 

eu  a  qu'une  seule  ;  unique  pour  tous  les  astres  ,  qui  les 

M 
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pousse  les  uns  vers  les  autres,  «n  raison  inverse  du  caiT& 
des  distances^  et  qu'en  conséquence  on  a  nommée  atirtu^: 
tion  :  non  pas  qu'on  veuille  par-là  exprimer  sa  nature; 
mais  seulement  pour  indiquer  la  manière  dont  elle  agit. 
Les  effets  de  cette  force ,  modifiés  par  l'éloignement  dei 
différens  corps  célestes,  produisent  tous  les  phénomènes 
astronomiques ,  qui  se  trouvent  ainsi  expliqués  dans  leurs 
moindres  détails  ;  et  l'astronomie  devient  un  grand  pro« 
blême  de^ mécanique^  dont  les  élémens  sont  donnés  par 
l'observation. 

C'est  alors  que  l'on  peut  revenir  sur  se»  pas ,  réduire  en^ 
nombre  les  formules  des  mouvemens  célestes,  déduites 
de  la  connaissance  de  leurs  causes,  et  former  ce  que  l'on 
appelle  des  tables  astronomiques.  Par  ces  tables  ',  on  sait 
précisément  quel  sera  l'état  du  ciel  dans  les  siècles  futurSi 
quel  il  était  dans  les  siècles  passés.  Elles  fournissent  aux 
navigateurs  des  moyens  de  reconnaître  leur  route ,  aux 
géographes ,  des  signaux,  pour  déterminer  la  position  det 
lieux,  aux  cultivateurs >  des  procédés  pour  régler  leurt 
travaux ,  aux  nations,  des  époques  pour  fixer  leur  histoire. 
Xi'astronomie  parvient  ainsi  à  son  résultat  définitif,  qui 
est ,  comme  pour  toutes  les  sciences ,  l'utilité  générale  et 
le  perfectionnement  de  la  société.  Mais  pour  atteindre 
complettement  ce  but ,  elle  a  besoin  de  la  dernière  exac- 
titude; c'est  l'objet-  constant  des  travaux  des  astronomes. 
On  imagine  difficilement  le  degré  de  précision  où  ils  sont 
arrivés,  mais  on  peut  en  juger  par  ce  seul  fait  :  si  l'on 
dirige  aujourd'hui  une  lunette  vers  un  point  déterminé  du 
ciel,  on  peut  prévoir  plusieurs  années  d'avance,  le  jour, 
l'heure ,  la  minute ,  la  seconde  à  laquelle  un  astre  désigné 
viendra  se  placer  exactement  au  centre  de  la  lunette, 
et  y  couvrir  un  fil  plus  fin  qu'un  cheveu.  Les  erreurs  de* 
tables  actuelles  sont  comprises  dans  l'épaisseur  de  ce  fiL 
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CHAPITRE    II. 

I 

Application  au  soleil ,  théorie  de  son  mouçemenù 

circulaire» 

î56.  Suivons  le  plan  que  nous  venons  de  tracer,  et  applî- 
([uons-le  d'abord  à  la  rechorcUe  des  mouvr.meiis  du  soleil. 
Pour  mesurer  exactcmcnl  la  déclinaison  du  centre  de 
cet  astre,  on  observe  la  distance  méridienne  de  son  bord 
supérieur ^u  tèniili^et  celle  de  son  bori  inférieur.  On 
ajoute  à  ces  valeurs,  IVfFet  de  la  réfrnction  ,  et  la  demi 
somme edi  la  distance  vraie  du  zénitli,  au  centre  du  soleil. 
£nfîn  ,  de  ce  résultat  on  retrancbe  la  parallaxe,  et  Ton  a 
la  distance  telle  qu'on  l'aurait  observée  du  centre  de  la 
terre.  D'ailleurs  la  dislance  de  l'éiJuateUr  au  zénitb  est  , 
connue  pardes  observations  pircédenles  ;  c'est  la  latitude 
de  Tobservatoire.  La  dilTéreuce  de  c^s  distances  est  la  décli- 
naison du  soleil.  Je  prendrai  pour  exemple  les  observations 
suivantes ,  faites  par  Piazzi ,  k  Palerme ,  le  7  décembre 

Bord  supérieur,  Bord  inférieur» 

Dislance  Au.  bord   an  soleil    au   zéaîth.     67",U)38.        67",7<:).-:g, 
Rëfraction o",o3r)8.  o".o3i4. 

Distance  vriie  da  bord  du  soleil  au  zénith.     67", 2246.  67*^,8313. 
Demi-somme  ou  distance  du  zénith  au  centre  du 

soleil. ^  ..  .  fi7",527g. 

Parallaxe 0*^,0025. 

Distance  vraie  du  zénith  au  centre  du  soleil.  .  .  .    67*^,5256. 
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Distance    da  zénitli  à   Tëquatear  on   latitude   de 
Tobseryatoire  de  Païenne. 43*^3460^ 


I  ■  < 


Déclinaison  da  soleil  ;  australe 25^,1787. 

Les  distances  vraies  des  deux  bords  du  soleil  au  zénith, 
^tant  retranchée*  Pane  de  l'autre ,  leur  différence 
donnera  le  diamètre  apparent  du  soleil  pour  le 
7  décembre  1791  ,  qui  sera  égal  à.  ......  .     6067''. 

Pour  faire  ces  obserrations  ,  on  observe  le  contact  des 
deux  bords  du  soleil  à  un  fil  tendu  horizontalement  dans 
l'intérieur  de  la  lunette  et  perpendiculaire  à  son  axe. 
Jusqu'ici  nous  n'avons  pas  eu  égard  à  l'épaisseur  de  ce 
fil  ;  mais  à  parler  exactement ,  la  distance  observée  du 
bord  supérieur  au  zénith  ^  est  trop  petite  d'une  quantité 
égale  au  demi-diamëtre  du  fil  ;  la  distance  du  bord  in- 
férieur est  trop  forte  de  la  même  quantité.  Ces  erreurs  se 
compensent  dans  le  calcul  de  la  distance  moyenne  da 
centre  du  soleil  ^  elles  s'ajoutent  dans  la  mesure  de  son 
diamètre  apparent.  Il  faut  donc  retrancher  du  résultat 
l'épaisseur  du  fil.  Piazzi  l'évalue  à  aS" ,  dans  sa  lunette  ; 
ce  qui  donne  6o3q"  ,  pour  le  diamètre  véritable.  C&t 
Su'ySj^j  en  mesures  sexagésimales. 

En  prenant  ainsi^  jour  par  jour,  les  hauteurs  méridiennei 
du  soleil^  et  les  comparant  entre  elles,  on  connaitra  lu 
mouvement  de  cet  astre  en  déclinaison. 

157.  Pour  avoir  son  mouvement  en  ascension  droite ,  <m 
observe  chaque  jour  l'instant  de  son  passage  au  méridien/ 
et  on  le  compare  à  celui  d'une  étoile .  connue.  Cela  se 
fait  en  observant  le  contact  de  son  berd  antérieur  et  oel« 
de  son  bord  postérieur;  au  fil  vertical  du  milieu  de  U 
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lunette  méridienne  ,  et  prenant  ime  moyenne  arithméti- 
qae  entre  ces  deux  instans.  L'erreur  qui  provient  de  l'é- 
paisseur du  fil^  se  compense  ici^  comme  dans  la  mesure  des 
distances  au  zénith  ,  et  il  est  inutile  d'y  avoir  égard.  Le 
tems  qui  s'écoule  entre  les  passages  de  l'étoile  et  du  soleil, 
£iit  connaître  la  différence  de  leurs  méridiens.  Cette  dif- 
férence ,  calculée  jour  par  jour ,  donne  le  mouvement  du 
soleil  y  en  ascension  droite. 

i58.  En  réunissant  ces  résultats ,  nous  avons  toutes  les 
données  nécessaires  pour  déterminer  la  loi  des  mouvemens 
du  soleil  y  et  tracer  sa  route  ,  sur  la  sphère  céleste. 

Considérons  d'abord  les  déclinaisons.  Elles  sont  tantôt 
boréales  y  tantôt  australes.  Ainsi  le  soleil  passe  successi- 
vem^snt  de  part  et  d^autre  de  l'équateur.  Leurs  variations 
se  font  d'une  manière  régulière  y  mais  inégale.  Elles  sont 
très-rapides  quand  le  soleil  approche  du  plan  de  l'équa- 
teor  y  et  c'est  là  que  leur  râleur  est  la  plus  grande.  Elles 
diminuent  à  mesure  que  le  soleil  s'éloigne  de  ce  plan  y  et 
deviennent  insensibles  vers  les  plas  grandes  déclinaisons. 
Alors  les  hauteurs  méridiennes  de  cet  astre  changent 
très-peu  d'un  jour  à  l'autre ,  et  il  parait  comme  station- 
naire.  Aussi  a-t-on  nommé  solstices  les  parallèles  qu'il 
décrit  dans  le  ciel  à  cette  époque.  On  les  appelle  aussi 
tropiques ,  d'un  mot  grec  qui  signifie  retour  y  parce  que 
le  soleil ,  parvenu  à  ce  terme  y  semble  retourner  sur  ses 
pas.  Celui  qui  est  au  nord^  s'appelle  le  tropique  du  cancer  ; 
l'autre  est  le  tropique  du  capricorne.  Ces  dénominations 
paraissent  avoir  été  données  par  des  peuples  situés  au 
nord  de  l'équateur ,  qui  voyant  le  soleil  reculer  vers  le 
midi  y  après  son  passage  au  tropique  boréal ,  ont  attribué 
à  ce  parallèle  le  signe  du  cancer    ou  de  l'écreviise^ 
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animal  qm  marche  souvent  en  arrière.  Au  contrain 
le  soif  il  leur  paraissant  s'élancer  du  tropique  austral  poir 
remonter  vers  Féquateur ,  ils  ont  affecté  à  ce  parallèle 
le  signe  du  capricorne  ,  parce  que  le  capricorne  on  la 
chèvre  est  un  aninii'l  grimpant.  Quoiqu'il  en  soit ,  ces  deoi 
parallèles  sont  situés  à  égales  distances  de  l'éqnatenr  ;  et  * 
leur  déclinaison  actuelle  est  d'environ  26^^07. 

Yenons  aumouvelnent  en  ascension  droite.  SilesoleS 
a  d'abord  passé  au  méridien  en  iii^me  tems  que  l'étoile  à 
laquelle  on  le  compare,  le  lendmainil  y  revient  plus 
•tard  ,  et  il  s'éloigne  ainsi  d'elle  de  jour  en  jour.  Dans  cc^ 
tains  tems  ce  retard  est  de  o  ^0243(3'^5)  Dans  d'autres  il 
est  de o**,o3 1 2  (  4  5  )  ,  sa  valeur  moyenne  est  de  o'*,02787 
(  4'  )  Le  soleil  ne  rejoint  l'étoile  qu'en  faisant  le  tour  entier 
du  ri  cl ,  et  après  avoir  passé  successivement  par  toutes  ses 
déclinaisons.  Alors  ses  retards  journaliers  recommencent 
dans  le  même  ordi  e.  Le  mouvemeulde  cet  astrç ,  parallèle- 
ment à  l'tqualeur  ,  se  fait  donc  d'occident  en  orient,  d'une 
manière  régulière  y  mais  inégale  ,  et  dansTintervalle  d'tthe 
année.  i 

169.  En  réunissant  ces  considérations ,  on  est  conduit  i 
reconnaître  dans  le  soleil  deux  mouvemens  propres ,  l'un 
parallèle  ,  l'autre  perpendiculaire  àTéquateur;  ou,  ce  qui 
revient  au  même ,  il  faut  lui  supposer  un  seul  mouve- 
ment ,  oblique  aux  méridiens  et  aux  parallèles ,  qui  pro-  - 
duise  à  l^  fois  ces  deux  effets. 

Si  l'on  porte  cbaque  jour  sur  un  globe  les  ascensions 
droites  et  les  déclinaisons  de  cet  astre ,  on  trouye  qa'ii 
décrit  ainsi  un  grand  cercle  de  la  sphère  céleste,  On  a 
représenté  ce  résultat  dans  la  fjg.  43^  où  £AA'  désîgae 
l'équaleur'j  À  A';  AA"...  les  ascensions  droites,  et  A  S,  A  S', 
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■AS'^...  les  déclinaisons  observées  du  point  O.  La  suite  des 
points  S,  S'  S'' ... ,  détermine  le  grand  cercle  ,  oblique  à 
Téquateur  ^  que  le  soleil  décrit  sur  la  sphère  céleste.  Le 
cdcul'  confirme  ce  résultat  trës*exactement ,  lorsque  l'on 
détermine  par  la  trigonométrie  spliérique  les  positions  suc- 
œssives  du  soleil.  Le  cercle  décrit  par  cet  astre  est  borné 
au  nord  et  au  midi^  par  les  deux  tropiques.  On  lui  a  donné 
le  nom  diécliptique.  Nous  en  yer^^ons  la  raison  plus  loin. 
L'écUptique  et  l'équateur  céleste  se  coupent  en  deux 
•points  ,    que   l'on     appelle  équinoxes   ou  points    équi- 
noxiaUx  ,  parce  que ,  quand  le  soleil  y  passe  ,  le  jour  est 
égal  à  la  nuit  ^  par  toute  la  terre.  En  effet,  cet  astre  se 
trouve  alors  dans  le   plan  de  l'équateur ,   qui  coupe  la 
terre  en  deux  parties  égales.  La  terre  est  donc  éclairée 
d'an  p61e  à  l'autre  ,  voyez  fig.  44  ,  et  le  cercle  qui  sépare 
snrsa  surface  la  lumière  et  l'ombre  ,  est  un  méridien  dont 
le  plan  est  perpendiculaire  aux  rayons  solaires.  Ce  méri- 
dien tourne  avec  le  soleil  par  Teffet  du  mouvement  diurne , 
et  chaque  parallèle  se  trouve  éclairé  pendant  une  demi- 
révolution  du  ciel. 

Les  plans  de  l'équateur  et  de  l'écliptique  se  coupent^ 
suivant  une  ligne  droite  qui  passe  par  les  points  équi- 
noxiaux^  et  que  l'on  nomme  pour  cette  raison,  la  ligne 
.  cKm  équinoxes.  11  ne  faut  pas  la  confondre  avec  la  trace 
de  l'équateur  sur  la  terre  ^  trace  que  les  navigateurs  ap- 
pellent la  ligne  équinoxiale  ^  ou  simplement  la  ligne» 

160.  A  la  rigueur ,  le  soleil  ne  demeure  qu'un  instant  dans 
le  plan  de  l'équateur,  et  s'en  éloigne  aussi-tot  par- l'effet 
de  son  mouvement  en  déclinaison.  Mais  ce  mouvement 
étant  beaucoup  moins  rapide  que  celui  delà  sphère  céleste 
BOUS  ne  l'apercevons  pas,  et  le  jour  de  l'équinoxe^  le  soleil 
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cinq  jours ,  en  i5o8  ans ,  de  sorte  qu'après  cet  interralle^ 
on  aurait  une  année  en  arrière^  et  l'on  se  retrouyeraitdaiif 
la  même  saison. 

Les  Egyptiens  paraissent  avoir  connu  cette  période  ; 
mais  ils  la  faisaient  de  i46o  ans  y  parce  qu'ils  supposaient 
l'année  de  565'^25.  C'est  ce  que  l'on  nomme  la  pémde 
sothiaquâm 

i65.  On  pourrait  encore  faire  abstraction  du  nombre  de 
jours  que  contient  l'année ,  et  en  regarder  le  commence- 
ment et  la  fin  ^  comme  des  phénomènes  astronomiques ,  que 
l'on  fixerait  par  les  retours  du  soleil  à  un  mémeéquinoxe. 
Telle  est  actuellement  en  France  l'année  prescrite  par  la  loi. 
Elle  commence  à  minuit,  avec  le  jour  dans  lequel  arrive l'é- 
qulnoxe  vrai  d'automne,  à  Paris.  Chaque  année  est  divisée 
en  douze  mois  de  trente  jours ,  après  lesquels  on  place  cinq 
jours  y  que  l'on  nomme  complémentaires.  Cette  manière  de 
compter  les  années,  a  pour  ère,  c'est-à-dire,  pour  origine 
le   22  septembre  1792  ,  jour  de  la    fondation    de  la 
Bépublique.  Par   cette  méthode  ,    les  années    ne  sont 
plus  des  périodes  de  temps  faciles  à  décomposer  en  joars, 
ce  qui  est  un  très -grand  défaut  pour  la  chronologie; 
déjà  embarrassée  par  tant  d'autres  incertitudes. 

1 66.  Pour  éviter  ces  înconvénîens,  on  a  imaginé  la  méthode 
des  intercalations.  Elle  consiste  à  donner  à  l'année  d- 
vîle  565  jours,  en  prenant  soin  de  corriger  la  petite 
erreur  annuelle  ,  avant  qu'elle  se  soit  accumulée ,  et  loie- 
qu'elle  s'élève  seulement  à  un  jour.  De  cette  manière, 
les  confections  sont  assez  fréquentes;  mais  aussi  f année 
civile  ne  fait  qu'osciller  dans  des  limites  peu  étend oes^ 
autour  de  l'année  véritable  ;  et  l'influence  de  cette  errevr 
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CHAPITRE    III. 
Du  Calendrier. 

16 1  Vy'fST  le  mooTement  du  soleil  qui  détermine  les  diverses 
périodes  employées  dans  la  société  pour  la  distribution 
du  tems.  Le  choix  de  ces  périodes  et  l'ordre  de  cette 
distribution  composent  ce  que  Ton  appelle  le  calejidrier. 

1 62.  Le  tems  que  le  soleil  emploie  à  revenir  an  même  sols- 
tice, ou  en  généra  an  même  point  de-l'écliptique ,  forme 
Yannêe,  Sa  durée  a  de  tout  tems  intéressé  les  hommes. 
C'était,  en  effet,  une  mesure  naturelle  des  trayaux  qui  de- 
mandent de  longs  intervalles,  et  qui  dépendent  du  chan- 
gement des  saisons  :  sa  connaissance  était  nécessaire  pour 
l'agriculture ,  le  commerce  et  les  voyages  ;  aussi  a-t-on  mis 
beaucoup-desoin  à  la  déterminer. 

Ce  qui  ae  présente  d'abord  de  plus  simple,  c'est  de 
savoir  combien  l'année  contient  de  jours  solaires  ,  sans 
aToir  égard  k  leur  inégalité.  Pour  le  connaître ,  il  suf- 
firait de  placer  sur  une  méridienne  un  style  vertical,  et 
d'examiner  tous  les  jours,  à  midi ,  la  longueur  de  Tombre  : 
le  jour  o&  elle  atteint  sa  plus  petite  longueur  est  celui  du 
s^tice  d'été ,  et  le  nombre  de  jours  écoulés  entre  deux 
retours  consécutifs  du  soleil  au  même  solstice ,  donne  la 
dorée  entière  de  sa  révolution.  On  trouve  ainsi  que  l'année 
tropique  contient  environ  trois  cent  soixante  cinq  jours, 
et  c'est  par  cette  méthode  que  le»  premier»  astrouoxnes 
paraissent  l'avoir  observée. 
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diverses  dès  clironologistes  (a).  Mais  cela  efst  indiBShréHt 
pour  la  progression  successive  des  années,  et  l'origine  de 
rère  est  toul-à-fait  arbitraire.  Il  suffît  qu'on  ait  ûné  wsë 
seule  des  années  ^ 'par  l'observation  de  quelque  phéno- 
mène astronomique  :  or,  on  sait  que,  lors  de  la  tenue  da 
concile  de  J^icée ,  l'équinoxe  arrivait  le  21  mars ,  et ,  soi' 
Tant  les  calculs  des  clironologistes ,  il  devait  a'étre  écoidé 
depuis  l'ère  chrétienne  32Ô  ans.  11  n'en  faut  pas  davantage 
$xer  la  chronologie  depuis  celle  époque,  et  rapporte^ 
toutes  les  ères  à  l'ère  chrétienne. 

169.  On  continua  à   compter  de  cette  manière  }a&- 

m 

qu'en  i582  ;  mais  comme  on  supposait  l'année  de  565',25^ 
tandis  qu'elle  n'est  que  de  366^24224ô  ,  la  petite  ^iSé^ 
rence  annuelle  0-^007 y 55 ,  s'était  accumulée,  et  avait  pro^ 
duit  en  1267  ans ,  9',748o.4,  c'est-à-dire,  environ  dix  jours 
dont  on  était  en  relard  sur  l'année  solaire.  Les  équinoxeB  s'é^ 
loignaient  donc  successivement  de  l'instant  de  l'année  au-^ 
quel  le  concile  de  3^5  les  avait  rapportés ,  et  la  dififérence 
était  à-pèii-près  d'un  jour  en  i32  ans.  Ce  fut  ce  qui 
porta  le  pape  Grégoire  XIll  à  faire,  dans  le  calendrier > 
un  nouveau  changement  auquel  on  dotina  le  nom  de  ré-^ 
forme  grégorienne. 

On  commença  par  réparer  le  relard  des  dix  jours^  èii 
ordonnant  que  le  lendemain  du  4  octobre  1682  s'appel- 
lerait ,  non  le  5  ,  mais  le  i5  octobre.  On  continua  ï 
employer  l'intercalalion  julienne  ,  d'un  jour  tous  les  quatre 
ans  ;  en  sorte  que  toutes  les  années  dont  le  nombre  est 
divisible  par  quatre ,  sont  bissextiles.  Mais  on  convint  de 
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apprimer  ce  jour  intercalaire  dans  les  années  séculaires 
Lyoo^  1800  et  1900,  en  le  laissant  subsister  dans  l'àd 
SKXxl ,  et  ainsi  de  suite  à  perpétuité  -,  de  sorte  que  trois 
tnnées  séculaires  communes  sont  toujours  suiyi<(s  d'une 
snnée  bissextile^  Cette  intercalation  très -simple  est  en 
même  tems  très-approchée  de  l'exactitude ,  car  la  diffé- 
rence annuelle  0^^007755  de  Vintercalalion  julienne  , 
ionne  après  quatre  cents  ans  3' ^1020^  c'est-à-diré  ,  à 
peu  près ,  trois  jours  ^  qu'il  faut  ajouter. 

La  manière  précédente  de  compter  les  années^  forme  ce 
çi'on  appelle  le  calendrier  grégorien ,  suivant  lequel  l'é- 
qoinoie  du  printems  arrive  toujours  du  19  au  21  mars. 
H  n'a  pas  été  adopté  dans  son  origine  par  tous  les  états 
de  l'Europe ,  ce  qui  occasionnait  une  différence  dans  la 
manière  de  dater.  Ceux  qui  conservaient  le  calendrier 
julien^  comptaient  dix  jours,  de  moins,  que  les  autres,  de- 
puis i58a  jusqu'à  1700  ,  onze  jours  depuis  1700  jus- 
qu'à 1800,  et  ainsi  de  suitef.  Mais,  à  l'exception  de  la 
Kussie^  qui  conserve  encore  le  style  julien,  le  calen- 
drier grégorien  est  maintenant  employé  dans  tous  les 
états  de  la  Chrétienté. 

170.  On  a  partagé  l'année  en  quatre  «a^^on^  analogues 
aux  travaux  de  l'agriculture  :  ce  sont,  le  printems,  Vété, 
\automne  et  Vhiuer,  Le  printems  se  compte  depuis  l'entrée 
du  soleil  dans  l'équateur,  jusqu'à  son   arrivée  au  tropi- 
que du  cancer  ;  l'équinoxe  qui  lui  sert  d'origine ,  s'ap- 
pelle l'équinoxe  du  printems.  Le  tems  qui  s'écoule  en- 
suite juscpt'au  retour  du  soleil  à  Téqualeur  ,  forme  l'été  , 
et  se  termine  par  un  nouvel  équinoxe  qui  est  l'équinoxe 
d'automne.  Cette  saison  s'étend  jusqu'à  l'arrivée  du  soleil 
tu  tropique  du  caprico  ne^  et  sou  retour  de  ce  point  k 
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réquateur ,  forme  FhiTer  ^  qui  ferme  le  cercle  de  rannétt  ^ 
tropique.  - 

171  .Chacune  de  ces  saiâons  ramène,  dans  les  production! 
de  la  nature ,  un  nouvel  ordre  de  phénomènes  y  analogiM 
aux  divers  degrés  d'intensité  de  la  chaleur  solaire.  A|< 
mesure  que  les  hauteurs  méridiennes  du  soleil  augmentent) 
ses  rayons  tomhent  plus  à-plomh  sur  l'horizon ,  et  la  terre  b 
en  retient  mieux  la  chaleur.  Mais  lorsque  cet  astre  s'a*  s 
baisse  y  ses  rayons  obliques  ^  déjà  affaiblis  par  l'atmosphèiiÈ)  1 
se  réfléchissent  eu  grande  partie ,  et  vont  se  perdre  dans  % 
Tespace.  \i 

Les  hauteurs  du  soleil  ont  donc  une  influence  marquée  ^ 
sur  la  température.  Cependant  elles  redeviennei^t  succès-  L 
sivement  les  mêmes  pendant  le  printems  et  piendant  l'été  »  1 
quoique  la  chaleur  ne  soit  pas  la  même  dans  ces  deux 
saisons.  Cela  vient  de  ce  que  Timpression  produite  par  k 
soleil ,  résulte  à-la-fois  de  rinlensité  de  sa  lumière  et  iê 
la  durée  de  sa  présence.  Lorsque  le  soleil  s'avance  dam 
l'hémisphcre  boréal ,  son  action  ne  fait  que  commencer 
à  s'exercer  sur  nous  ,  et  la  terre  commence  à  s^échauffer. 
Mais  lorsque  cet  aslre  a  quille  le  tropique  ,  elle  a  éproufé 
plusieurs  mois  de  chaleur.  Chaque  jour  un  nouveau  degré 
s'ajoute  à  ce  qu'elle  avait  déjà  *,  c'est  alors  que  les  effsti 
de  l'astre  qui  la  réchauITc  ,  deviennent  sur-tout  sensibks 
par  leur  accumula  lion.  On  o])Scrve  de  même  que  la  pins 
grande  chaleur  du  jouru'a  pas  lieu  à  midi  ^  mais  environ 
deux  heures  aprcs. 

Il  en  faut  dire  autant  de  l'automne  et  de  Fhiver.  Dam 
ces  deux  saisons  la  chaleur  envoyée  par  le  soleil  est  égale; 
mais  la  terre  est  différemment  disposée  à  la  recevoir.  Ea 
automne  ;  sa  surface  conserve  quelque  chose  de  la  cha- 
leur 
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hor  Ae  Féié  ^  qa'elle  ne  perd  que  peu  k  peu  ;  mais  lors- 
que lliÎYer  arrive  ,  la  lerre  ,  re&oidie ,  est  couverte  dn 
neige  et  de  glace.  Elle  aepeut  se  réchauffer  que  lentement^ 
par  l'actîoa  prolongée  des  rayons*  du  soleil. 

Ceci  doit  s'entendre  seulement  de  la  surface  de  la  terre. 
La  couche  qui  est  au-dessous  du  sol ,  k  quelque  profon- 
deur, ne  participe  point  à  ces  rariations.  Lorsque  le  soleil 
passe  y  l'été  y  au-dessus  d'elle  y  il  s'écoule  un  tems  consi- 
dérable avant  qu'elle  ressente  sa  dialeur^  réciproquement, 
eet  astre  peut  faire  sa  révolution  entière ,  avant  que  son 
départ  lui  soit  sensible.  11  doitdoDC  s'établir  dans  l'inté- 
rieur du  sol  un  état  mojen  ,'  proportionné  à  Texposi- 
tion  de  la  surface  extérieure ,  e^ intermédiaire  entre  les  jplus 
grands  froids  de  l'hiver  et  les  plus  grandes  cbalrurs  de 
l'été.  L'expérience  confirme  ce  résultat.  Si  Ton  prend  une; 
mojenne  arithmétique  entre  les  houteUrsdu  thermomètre , 
observées  dans  un  même  pays,  pendant  une  longue  suite 
d'années ,  ce  sera  pour  ce  pays  la  température  conuante 
des  souterrains.  J'aurai  occasion  de  revenir  sur  cet  objet; 
quand  nous  comparerons  les  températures  des  divers  pays^ 
d'après  leur  position  sur  la  surface  du  globe. 

175.  Les  notions  que  nous  venons  d'acquérir  sur  la  lon- 
gueur de  l'année  ,  peuvent  servir  à  trouver,  le  moyen mouve^ 
ment  du  soleil  dansl'écliptique,  c'esl-à-<ïire  ,  l'arc  moyen 
ifDiHt  décrit  sur  ce  cercle  dans  l'intervalle  d'un  jour.  Car 
H  révolution  annuelle  comprenant  4oo^,  sa  marche  en 

un  îour  sera '——  ou  i'^jOqS  16.  Ce  résultat  sera  tan- 

*  36i»,24î245  .  '  ^ 

tôt  trop  fort  j  tantôt  tiM^p  faible  ,  et  quelquefois  exact; 

mais  au  bout  de  l'année  tout  se  trouvera  compensé.  Il 

tH  fort  ordinaire  aux  gqoixiètres  et  au;i  astronomes  d'a«- 

V 
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commoder  ainsi  les  choses  irrégulières  à  des  règles  exactef^ 
^ui  en  approchent  autant  qu'il  est  possible  ,  et  qae  Toa 
modifie  ensuite  par  des  corrections ,  de  manière  à  les  plier 
de  plus  en  plus  à  la  Térité.  # 

La  même  méthode  nous  fera  connaître  le  moyen  moif*  j 
yement  du  soleil  parallèlement  à  l'équateur ,  et'puisque  C6l 
astre  fait  ainsi  le  tour  du  ciel  dans  l'int^ralle  d'une 
année  y  sa  marche  pour  un  jour  sera  encore  i^^095i& 
Ce  retard  s'ajoutant  à  la  rotation  diurne  du  ciel ,  le  so- 
leil ne  revient  au  méridien  d'un  jour  à  Pautre  ^  qu'aprèi 
ayoir  décrit  parallèlement  à  l'équateur  401^096 16.  Si  dont 
la  durée  moyenne  d'an  jour  solaire  est  représentée  par 
10^  ^  le  tems  que  cet  astre  emploie  à  décrire  l'arc  diorns 

1, 09016, sera---— -i-^i-— ouo        ,002730.  Cette  quan- 

tité  retranchée  de  dix  heures ,  donne  9^,97270  pour  le  tenu 
de  la  rotation  diurne  de  la  sphère  céleste ,  exprimée  en  tems 

moyen  solaire.  La  petite  di£Pérence  o^'  ^  '^ooa/So ,  (3'  56") 
est  l'excès  du  jour  moyen  solaire  sur  le  jour  sydéral. 

174.  Si  Ton  voulait  prendre  le  joursydéral  pour  unité, 
•e  que  l'on  fait  souvent  en  astronomie ,  le  jour  moyen 

solaire  serait  exprimé  par  ^^^^270  ^^  ^  9    002737.  La petîlf 

j.syd. 

différence  o  ,  002737  exprimerait  l'excès  du  jour  moyen 
solaire  sur  le  jour  sydéral.  C'est  la  quantité  dont  ud« 
horloge  réglée  sur  le  mouvement  des  étoiles  ,  doU 
livancer  d'un  jour  à  l'autre  sur  le  soleil. 

Le  nombre  0^002737  difîère  extrêmement  peu  dt 
p,oo273o  qui  représente  le  même  arc  i'*,095i6,  compté 
mx  tems  moyçn  splaire.  Cel§  tient  au  peu  de  différeno^ 
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^  euste  entre  le  jour  mojen  solaire  et  le  jour  sjdéral , 
différence  qui  devient  presque  insensible  sur  le  petit  arc 
l*,095i6  y  qull  s'agit  d'évaluer  Cependant  la  première  de 
ce»  deux -périodes  est  un  peu  plus  grande  que  la  seconde  ; 
voilà  pourquoi  le  même  intervalle-  est  représenté  par  un 
nombre  plus  petit  dans  le  premier  cas  que  dans  le  second, 
n  est  visible  qu'une  petite  erreur  sur  la  longueur  de 
faonée ,  n'aurait  sur  ces  valeurs  qu'une  influence  presque 
insensible  ,  k  cause  du  grand  nombre  de  jours  entre  les- 
quels l'erreur  totale  se  trouverait  répartie.  Tel  est  l'avan- 
tage que  présentent  les  résultats  moyens  ,  lorsqu'on  les 
eoadiift  d'observations  très-distantes  les  unes  des  autres. 
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CHAPITRE    IV. 

Manière  de  déterminer  Vohliquité  de  récliptique ,  H 
la  position  des  points  équinoxiaux. 

175.  Jl  ouR  achever  de  fixer  dans  le  ciel  la  position  ds 
l'orbe  solaire ,  il  faut  déterminer  exactement  sa  positiousor 
le  plan  de  l'équateur ,  que  les  astronome^  prennent  pour 
le  plan  primitif  dans  leurs  observations.  11  suffit^  à  cet  'e£fet^ 
de  trouver  l'inclinabon  mutuelle  de  ces  plans  et  buri 
points  d'intersection. 

Dans  cette  recherche ,  nous  pouvons  faire  abstraction  du 
mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste  qui,  étant  commun  à 
l'équateur  et  à  l'écliptjque ,  n'a  aucune  influence  sur  leurs 
positions  respectives.  Soit  C ,  fig.  45 ,  le  centre  de  la  terre, 
Q  Q'  Q"  l'équateur ,  E  S  e  l'écliptique  ,  £  e  la  commune 
section  de  ces  deux  plans  ou  la  ligne  des  équinoxes.  Enfin, 
menons  un  méridien  PSQ,  dont  le  plan  soit  perpendi- 
Gulaire  à  cette  commune  section.  Ce  méridien  coupera  le 
plan  de  l'équateur  suivant  la  droite  CQ,  l'écliptique  sui- 
vant GS^  et  l'angle  SCQsera  l'obliquité  de  l'écliptique | 
qu'il  s'agit  de  déterminer. 

Or,  de  tous  les  raj^ons  visuels  C  S,  C  S  ',  C  S  ",  que  l'on 
peut  mener  successivement  du  centre  de  la  terre  au  soleil, 
dans  les  difiPérens  tems  de  l'année  ,  G  S  est  celui  qui  fidt 
avec  l'équateur  le  plus  grand  angle  :  par  conséquent  /'oi/j- 
quité  de  l'écliptique  est  égale  à  la  plus  grande  déclinaison 
du  soleiL 

176.  Four  la  connaître ,  il  sulHrait  d'observer  la  haotenr 
iu4ridieuuo  du  soleil;  le  jour  du  solstice,  si  1«  solstice 
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arrivait  à  midi.  Cette  circonstance  n'a jant  jamais  Heu  que 
pour  un  $eul  méridien  terrestre ,  il  serait  difficile  de  s'y 
astreindre  ^  mais  on  doit  remarquer  que  ^lorsque  le  soleil 
approche  du  tropique,  ses  hauteurs  méridiennes  varient 
trës^peu  d'un  jour  à  l'autre,  et  le  jour  qu'il  est.  dans  son 
dernier  parallèle ,  il  reste  sensiblement  à  la  même  dis- 
tance de  l'équateur.  Ainsi,  dans  quelque  lieu  que  l'on 
altohsiervélaplus  grande  déclinaison  du^ioleil ,  on  pourra 
la  considérer  comme  égale  à  l'obliquité  de  l'édiptique^ 
au  moins  dans  une  première  approximation. 

On  panrient  au  même  résultat  en  observant  les  hauteurs, 
méridiennes  du  soleil  dans  les  d^itx  solstices,  et  prenani 
la  moitié  de  leur  différence }  car  les  rayons  visuels  ,  menés 
da  centre  de  la.  terre  aux  deux  soktices ,  étant  dirigés 
suivant  une  même  ligne  droite,  doirent  faire  avec  l'équateur 
dss  angles  égaux. 

On  a  trouvé ,  de  cette  manière ,  l'obliquité  de  l'édiptiquo 
égale  à  aS^o/SS  pour  l'année  1800  >  c'est  a3^  27'  68". 
€Q  mesures  sexagésimales. 

ijj.  Une  ligne  droite  perpendiculaire  à  ce  plan ,  et  me- 
Bée  par  le  centre  de  la  terrç ,  s'appelle  l'axe  de  técliptique^ 
par  analpgie  avec  Taxe  de  l'équateur.  Les  deux  points  op- 
posés, où  cette  droite  prolongée  perce  la  sphère  céleste  > 
s'appellent  \eAp6le9  de  Vécliptique. 

Les  axes  de  l'équateur  et  dfs  l'écliptique  étant  tous  deux 
perpendiculaires  à  leurs  plans  respectifs ,  l'angle  qu'ils 
forment  entre  eux  est  égal  à  l'inclinaison  de  ces  plans. 
Ainsi ,  la  distance  angulaire  des  pôles  de  l'écliptique  au 
plan  de  l'équateur  ,  est  égale  à  100**  — 26^,0735,  ou  à 

Les  deux  parallèles  célestes  qui  ont  cette  déclinaison 
de  part  et  d'autre  de  l'équateur ,  se  nomment  pour  cette 
raison  cercles  polaires. 
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178.  Quand  on  connaît  roblîquîté de  récliptiqae  9  il  suffi 
d'observer  une  seule  déclinaison  du  soleil  pour  trouyer  la 
position  des  points  équinoxtaux.  En  effet ,  soit  G^  fîg.  46,1e 
eentre  de  la  terre  ,  E  Q,  Téquateur ,  E  S  Féelip tique ,  on 
plutôt  les  grands  cercles  de  la  sphère  céleste ,  situés  dan 
ces  plans.  £  G  ê ,  commune  section  de  Tédiptique  et  de  l'è* 
quateur ,  sera  la  ligne  des  équinoxes.  Si  S  est  la  position 
méridienne  du  soleil  pour  un  certain  jour,  on  connaîtra  par 
l'observation  la  déclinaison  AS  ;  alors  dans  le  triangle,  q»h^ 
rique  S  AE  rectangle  en  A^  on  aura  le  c6lé  A.SetTani^ 
opposés  E  A ,  égal  à  l'obliquité  de  l'éclip tique.  On  pomra 
donc  par  les  règles  de  la  trigonométrie  spbérîque  ^  calculer 
le  côté  £  A  ,  qui  est  l'ascension  droite  du  soleil  par  rapport 
au  point  équinoxial  E.  (a) 

Si  de  plus  on  obserre,  le  mémejour ,  la  difiërence  d'ascen- 
sion droite  entre  le  soleil  et  une  étoile^  qui  passe  an  mé- 
ridien après  lui ,  et  qu'on  ajoute  au  résultat  l'arc  A  £, 
on  aura  l'ascension  droite  de  l'étoile ,  par  rapport  au  point 
équinoxial.  La  position  de  ce  point  sur  l'éqnateor  sera 
donc  rigoureusement  déterminée  ,  ainsi  que  celle  de 
Téquinoxe  opposé  E,  qui  en  est  à  200^  de  distaoee.  On 
répétera  celte  opération  un  grand  nombre  de  fois,  pour 
la  même  étoile ,  afin  d'éviter  les  petites  erreurs  q«e  les 
observations  comportent ,  et  prenant  une  moyenne  entre 
tous  les  résultats^  on  connaîtra  l'ascension  droite  de  Tétoile 


(a}   Soit  »  Tobliquitë  de  Técliptique  ,  l  la  décUnaisÔn  da  8«leit»     I: 
«  sou  ascension  ,  la  foimule  est  <■ 

Siu.  v.=  tapg./«  cot»  « 
R 
K  ëiuni  le  rayon  des  tables  trigonométrique»* 
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ttia  position  de  la  ligne  des  écpiinoxes  ayec  une  extrême 
précision.  Les  positions  respectives  des  étoiles  dans  !• 
ciel  j  sont  supposées  connues  par  des  oliseryations  pré-' 
cédeoies;  il  sera  donc  facile  de  reporter  leurs  ascension» 
droites  aux  points  équinoxiaux ,  selon  l'usage  ordinaire 
en  astronomie. 

179.  Il  sera  également  facile  de  trouver  le  lieu  des 
pèles  de  Fécliptique  dans  le  ciel  ;  car  on  connaît  déjà  lea 
parallèles,  sur  lesquels  ils  sont  placés  5*  "^77»  On  sait  de 
plus  qa'ils  sont  dans  un  même  plan  ,  perpendiculaire  à 
féquateuret  à  Fécliptique,  par  conséquent  aussi  perpen- 
diculaire à  la  ligne  des  équînoxes.  La  trace  de  ce  plan 
sur  Vé^ateur  sera  done  à  100^  de  distance  des  points^ 
équmoiiaux.  Ainsi  Vascension  droite  du  pdle  austral  de* . 
Véclipiiqae ,  sera  de  100** ,  celle  du  pôle  boréal  de  3qo**, 
ces  ascensions  droites  étant  comptées  depuis  Téquinoxe 
da  printems ,  et  dk>ccident  ea-  orient,  dans  le  sens  da 
mouvement  '  du  soleil. 

Le  pôle  boréal  de  Védiptiqne  est  lè  seuPque  nous  puis^ 
siens  apercevoir  en  Europe.  Il  est  maintenant  situé  dans; 
la  constenation  du  dragon ,  entre  deux  étoiles  que  Ton 
nomme  <^  et  ^  (  delta  et  zêta  ).  Il  est  un  peu  plus  prè^ 
de  la  Jernière  étoile. 

180.  La  position.de  Torbe  solaire  étant  ainsi  complet- 
tement  déterminée ,  on  peut  calculer  le  lieu  du  soleil  dans 
récliptîque,  d'après  la  seule  connaissance  de  sa  déclinai-» 
son.  En  effet  ,  considérons  d'e  nouveau  le  triangle  sphé- 
riqar  ASE  fig.  46.  La  position  du  soleil  est  déterminée  par 
1  angle  S  CE  que  forme  le  rayon  visuel  S  G  avec  la  ligne 
des  équînoxes.  C'est  ce  que  Ton  nomme  la  longitude  dii, 
ioUîL  Or ,  cet  angle  ou  Tare  £  S  qui  le  mesure  est  facile 


\ 


(  a  )  Soit  »  robliquilé  de  l'écliptique  ,  «T  la  déclinaison  o1jserTëe> 
G  la  longitude  du  soleil  que  l'on  chtirche  ,  la  formule  est 
Siu.  '<)  =vsin.  \  R 
siu.  w 
ïl  étant  le  rayon  des  tables  trigonométriques. 
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à  calculer-,  lorsque  Ton  connaît  l'obliquité  de  Fédiplîqiié 
et  la  décliaaison  A  S  (a). 

181.  En  répétant  chaque  jour  la  même  observation  et 
le  même  calcul,  on  connaîtra  successivement  les  angles 
décrits  par  le  soleil  sur  l'écliptique,  à  partir  de  l'équinoxci 
ou  les  longitudes  du  soleil. 

Ces  longitudes  se  comptent  ordinairement  depuis  l'équi' 
BOxe  du  printems ,  et  dç  o^  à  4oo^ ,  dans  le  sens  du  motir- 
vement  du  soleil.  En  prenant  leur  différence  d'un  jour 
à  l'autre^  on  connaîtra  la  marche  diurne  de  cet  aslro 
sur  le  plan  de  l'écliptique. 

Quand  on  aura  réuni  un  grand  nombre  d'observations 
de  ce  genre,  on  pourra;  en  former  des  tables  qui  indique* 
^ront  d'avance ,  pour  chaque  jour,  la  longitude  du  soleil  et 
sa  déclinaison.  Ce  seront  des  tables  du  soleil* 

Dans  ces  tables ,  les  différences  des  longitudes,  d'un  jour 
a  l'autre  ,  pourront  être  Irès-exactes ,  parce  qu'elles  rede- 
viennent les  mêmes  chaque  année,  et  qu'elles  se  repro- 
duisent dans  le  même  ordre ,  ce  qui  permet  de  les  cor- 
riger avec  le  lems.  S'il  reste  quelqu'incertitude ,  elle  por- 
tera donc  sur  Vépoque  à  laquelle  le  soleil  aura  eu  telle 
longitude  ;  par  exemple ,  sur  l'instant  oii  il  sera  entré  dans 
le  plan  de  l'équateur.  11  pourra  aussi  rester  quelque  doUte 
sur  la  véritable  valeur  de  l'obhquité.  Ainsi ,  pour  per- 
fectionner les  tables,  il  faudra  s'attacher  à  rectifier  ces 
deux  élémens. 
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La  recherche  des  mouTemens  du  soleil  a  donc^  comme 
tous  les  problèmes  d'astronomie^  deux  parties  trës-distînctes  : 
la  formation  des  tables,  d'après  les  premiers  résultats 
observés;  la  correction  de  ces  tables,  en  supposant  leurs 
élémens  à  peu  près  connus. 

182.  Le  premier  que  Ton  cherche  à  bien  déterminer 
est  l'obliquité  de  l'écliplique.  Quinze  jours  ayant  et  après 
le  solstice ,  l'astronome  commence  à  observer  les  hauteurs 
méridiennes  du  soleil  pour  en  conclure  les  déclinaisons. 
Celle  qu'il  observe  le  jour  du  solstice,  serait  la  plus  grande 
possible ,  si  le  solstice  arrivait  à  midi  ;  mais  il  peut  arriver 
un  demi  jour  plutôt  ou  plus  tard  :  dans  cet  intervalle  la 
longitude  change  d'environ  o°,55  ,  en  supposant  le  mou- 
vement du  soleil  de  i,**i  par  jour,  ce  qui  est  à  peu  près 
sa  valeur  moyenne.  Or,  o",55  d'erreur  sur  la  longitude 
ne  donnent  que  o**,oo2  d'erreur  sur  la  déclinaison  du 
solstice.  Telle  est  donc  la  plus  grande  erreur  que  l'on  puisse 
commettre  en  déterminant  directement  la  déclinaison  sols* 
ticiale  par  l'observation,  (a) 

Mais  ,  au  lieu  de  o",55  d'erreur  sur  li  longitude ,  sup- 
posons o^jOo55  :  celle  de  la  déclinaison  solsticiale  dimi- 
nuera rapidement,  car  elle  est  proportionnelle  au  carré 
de  l'erreur  de  la  longitude.   Elle  sera  donc   10000  fois 
moindre  ou  égale  à  0^,0000002.  Or,  o°,oo55  de  mou- 
Tement  répondent  à  5'  de  tems  décimal.  En  calculant  l'ins- 
tant du  solstice  par  les  tables,  dont  la  plus  grande  erreur 
en  longitude  est  bien  rarement  de  o",oo3o  ,  on  aura  encore 
une  erreur  beaucoup  plus  petite  sur  la  déclinaison. 
On  est  donc  en  état  de  calculer  avec  une  extrême  pré- 


(0  Voyez  la  note  1  à  la  fin  du  livre. 
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cision,  combien  il  s'en  faudra  que  le  soleil^  à  midi^  le 
jour  du  solslice  y  ait  la  plus  grande  déclinaison.  En  ajoa- 
tant  cette  quantité  au  résultat  observé  le  même  jour^  on 
connaîtra  la  déclinaison  solsliciale  ,  c'est-à-dire  ,  l'obli- 
quité de  l'écliptique ,  avec  toute  l'exactitude  qu'on  peut 
attendre  de  l'observation^  avec  la  même  précision  que 
si  le  solstice  fût  arrivé  à  midi  même. 

On  pçut  faire  un  semblable  calcul  pour  les  jours  qû 
précèdent  et  pour  ceux  qui  suivent  ;  toujours  avec  la  même 
exactitude.  On  peut  donc  ainsi  réunir  les  observation^  de 
20  et  5o  jours ,  les  réduire  au  solstice  ;  par  le  secours  des 
tables  ;  et  le  résultat  moyen ,  déduit  de  leur  ensemble  ^ 
donnera  la  déclinaison  solsticiale  avec  une  grande  préciaoïft 

Cette  métbode  serait  parfaite  y  si  les  réfractions  étaient 
bien  connues  ;  mais  une  preuve  qu'elles  ne  le  sont  pas 
encore  tout-à-fait,  c'est  que  l'obliquité  observée  l'été  ^  à 
nue  graudc  hauteur,  et  celle  qu'on  observe  l'hiver,  quand 
le  soleil  est  beaucoup  plus  bas  sur  l'horizon,  ne  s'accordent 
pas  exactement.  La  différence  est  de  21  ou  24  secondes  de 
degré. Pour  tout  concilier ,  il  parait  qu'il  faut  faire  quelques 
changemens  à  la  table  de  Bradley ,  dont  se  servent  les 
astronomes.  Celle  que  Delambre  lui  substitue  dans  ces 
recherches,  diminue  de  o°,ooo3o8  (  1"  sex.)  la  latitude  de 
robservâtoli*e  national.  Elle  diminue  aussi  de  o°,ooo46a 
(  i",5  sex.  )  l'obliquité  d'été,  augmente  de  0^,001694  (  5",5 
sex  )  rohliquilé  d'hiver ,  et  tout  est  d^accord.  Mais  cette 
table  de  réfractions  en  donne  de  trop  fortes  dans  le  voisi- 
nage de  l'horizon. 

C'est  par  cette  méthode,  ainsi  corrigée,  et  appliquée  avec 
tout  le  soin  imaginable  que  Delambre  a  trouvé  l'obliquité 
de  l'écliptique  pour  1800,  égale  à  2S\ojZ5  ,  telle  que  je  l'ai 
donnée  dans  Part.  176. 

Passons  maintenant  aux  équinoxes  :  pendant   un  mois 
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entier,  moitié  ayant,  moitié  après  l'équinoxe^  on  oV- 
serve  chaque  jour  la  hauteur  du  soleil  aux  environs  du 
înéridîen,  et  l'on  eu  conclut  la  déclinaison  pour  chaque 
jour.  Ayec  cette  déclinaisou  et  l'obliquité  connue^  on  a  la 
longitude  du  soleil  ^  telle  qu'elle  résulterait  de  l'observation. 

La  longitude  du  soleil  observée ,  étant  comparée  avec 
celle  que  donnent  les  tables ,  fait  conuahre  l'erreur  de  ce» 
tables.  On  a  ainsi  20  ou  5o  observations  de  cette  erreur  y  efc 
l'on  prend  une  moyenne  arithmétique  entre  elles.  Avec  les 
tables^  corrigées  de  cette  erreur  moyenne  y  on  calcule 
l'instant  de  l'équinoxe,  ce  qui  est  facile,  puisqu'à  cet  lins- 
tant  la  longitude  doit  être  o  ou  200^  ;  et  comme  on  con« 
naît  le  mouvement  diurne  du  soleil ,  ainsi  que  sa  distance 
à  l'éqoateur,  la  veille  de  l'équinoxe  à  midi ,  il  suffit  d'une 
ample  proportion  ,  pour  savoir  quand  il  y  parviendra. 

Si  IVm  ne  veut  pas  se  servir  des  tables ,  on  verra  par 
la  comparaison  des  distances  au  zénith  observées  chaque 
jour,  à  quelle  heure,  de  quel  jour ,  la  distance  du  soleil  au 
zénith  aura  été  égale  à  la  hauteur  du  pÀle.  Ce  sera 
l'instant  de  l'équinoxe. 

i83.  Ces  méthodes  supposent  toujours  que  Ton  connaît 
exactement  la  hauteur  de  l'équateur  et  les  réfractions. 
Cependant  on  a  vu  par  les  observations  des  solstices  qu'il 
reste  encore  à  cet  égard  quelque  incertitude.  Pour  la  faire 
disparaître ,  on  obser\'e  de  même  l'équinoxe  opposé ,  et  on 
prend  un  milieu  entre  les  erreurs  des  tables  qui  en  résultent. 
n  est  visible,  en  effets  que  l'erreur  des  réfractions  et  de 
la  latitude  ont  sur  la  longitude  une  influence  contraire 
selon  que  le  soleil  monte  ou  descend. 

i84.  Pour  trouver  la  longueur  de  l'année  par  ces  ob- 
servations ,  il  faut  les  comparer  à  d'autres  plus  anciennes, 
€t  sur  l'exactitude  desquelle^^  il  n'y  ait  aucun  doute  y  ov^ 
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du  moins  dont  l'incertitude  soit  suffisamment  compensée 
par  l'éloignement. 

Celles  que  nous  ont  laissées  les  anciens  astronomes,  ne 
paraissent  pas  mériter  beaucoup  de  confiance.  Ces  obser- 
rations  se  faisaient  avec  des  armilles  :  c'étaient  des  <^erclei 
de  cuivre  dirigés  dans  le  plan  des  cercles  célestes.  Pour 
déterminerleséquinoxes^  ils  observaient  le  tems  où  l'ombre 
du  cercle  qui  représentait  Téquateur  ^  était  renfermée 
toute  entière  dans  le  plan  de  ce  cercle  ;  mais  il  est  évi- 
dent que  la  ré&action  altérait  plus  ou  moins  le  résultat, 
suivant  la  hauteur  où  se  trouvait  le  soleil  à  l'insUlit  de 
l'équinoxe.  Le  changement  de  réfraction  plus  rapide^  Tcn 
l'ihorizon ,  que  le  mouvement  en  déclinaison  j  levp  à  îèit 
quelquefob  observer  deux  équinoxes  le  même  joar^  £9 
effet,  si  le  soleil  se  lève  le  matin  fort  près  de  l'équinoie, 
la  réfraction  très-forte  à  l'horizon  pourra  compeu^er  spn 
éloîgnement,  et  le  faire  paraître  dans  le  plan  de  l'éqna- 
teur.  Mais  à  mesure  que  les  astres  s'élèvent ,  la  réfraction 
diminue  avec  rapidité  ;  le  soleil  plus  haut  sur  l'horizon, 
paraîtra  donc  plus  près  de  son  véritable  lieu,  et,  si  son 
mouvement  en  déclinaison,  n'a  pas  compensé  cet  abais- 
sement, il  reparaîtra  au-dessous  de  l'équinoxe^où  il  passera 
de  nouveau  dans  la  journée. 

Par  celle  raison  et  d'autres  encore,  qu'il  serait  trop 
long  de  déduire  ,  on  peut  douter  si  les  anciens  équinoxes 
valent  Ja  peine  d'être  calculés.  Si  l'on  veut  cependant  en 
lircr  parti  pour  déterminer  la  longueur  de  l'année,  It 
méthode  la  plus  simple  est  de  regarder  chacun .  de  ces 
équinoxes  comme  une  longitude  observée,  qui  est  de  0* 
au  prinlcms,  et  de  200"  en  automne.  On  calculera  le  hevt 
du  soleil  par  les  tables ,  pour  la  même  époque.  Si  la  lon- 
gitude vraie  est  autre  que  o"  ou  :2oo" ,  la  dilTérence  sert 
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Ferreur  da  mouvement  moyen'  des  tables  y  pour  le  tem« 
écoulé  depuis  l'ancien  équinoxe  jusqu'à  nous.  Cette  erreur 
divisée  par  le  nombre  de  jours  écoulés ,  donnera  la  cor-- 
rectiondu  mouvement  moyen  employé  dans  les  tables  :  ce 
mouvement  étant  ainsi  rectifié ,  on  en  conclura  la  longueur 
de  Tannée  par  une  simple  proportion  (a). 

i85.  Il  n'y  a  pas  beaucoup  d'avantage  à  rechercher  cet 
anciennes  observations ,  sur  lesquelles  on  ne  peut  compter 
k  un  demi-jour  près ,  ce  qui  fait  ù^,55  stir  la  longitude 
observée  ;  en  effet  ^  o^,5â  divisées  par  sooo  ans ,  donnent 
o*,ooo27  (  o",  g  scx.  )  par  année.  Une  observation  de  Bradley 
ou  de  la  Caille,  faite  il  y  a  cinquante  ans,  ne  comporte 
pas  une  erreur  de  o*',oo  1 5  (5''  sex.  ) ,  tjui ,  répartis  sur  cet 
intervalle ,  ne  font  que  o*,oooo3  (  o",  i  s.  )  par  année. 
Telle  était  l'incertitude  qui  restait  sur  le  mouvement  moyen 
du  soleil.  Celui  que  Delambre  avait-  adopté,  d'après 
Lalande,  pour  ses  tables  imprimées,  était  4o(K)oo,85i 85 1 
pour  loo  années  juliennes  de  565',25  on  simplement 
o^S^iSSi  (46'),  en  omettant  les  lOO  circonférences  en^ 
tières  ,  qui  ne  peuvent  occasionnel*  aucun  doute  ;  c'est  ce 
que  l'on  nomme  le  mouuemeni  séculaire  du  soleil.  On  en 
déduit  par  une  simple  proportion  le  tenfts  d'une  révolution 

complette,  qui  est -r^^^ — 55~8^^  ^^   ^^^''  <^^^^^^^^'   Telle 

était  la  longueur  de  Fannée  tropique  jusqu'à  présent  adop<i 
tée;  mais ,  d'après  son  nouveau  travail ,'  Delambre  trouve  ce 
mouvement  séculaire  trop  fort  de  o*^oo5o8o  ;  ce  qui  le 
réduit  à  4oooo*',84877 1 ,  et  la  vraie  valeur  de  L'année ,  qui 
en  résulte,  est  365^,!242ado  ou  565*y5^  48'  5o'',2  en  me»» 

(a)  Le  monvement  diame  oorrigé ,  mi  à'Un  )oar>  'comme  4<M*  à 
W  loBga«ar  totale  de  rai|uéc« 
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turcs  sexagésimales.  Cette  valeur  est  même  un  peu  pltLf 
«xacte  que  celle  que  j'ai  donnée  dans  le  chapitre  précédent* 

Quoique  cet  excellent  astronome  ait  calculé  plus  de  1200 
observations  pour  arriver  à  ce  résultat  ^  il  n'a  encore  riea 
publié.  Il  attend ,  pour  plus  de  certitude ,  qu'il  ail  encon 
observé  plusieurs  équinoxes. 

186.  A.£n  de  ne  pas  interrompre  l'exposé  des  méthodes j 
î'ai  été  obligé  de  passéh*  sous  silence  quelques  détails  ^  aux* 
quels  il  est  nécessaire  de  revenir. 

En  comparant  les  observations  anciennes  avec  les  m(h 
demes ,  on  voit  que  la  trace  de  l'écliptique  dans  le  cid 
n'a  pas  toujours  passé  par  les  mêmes  étoiles.  Celles  qui 
étaient  autrefois  situées  au  nord  de  ce  plan ,  près  du 
solstice  d'été ,  sont  maintenant  plus  près  de  son  pôle  bo- 
réal 'y  les  méridionales^  au  contraire^  qui  étaient  situées  près 
du  même  solstice ,  se  sont  rapprochées  de  l'écliptique.  Des 
déplacemens  analogues  ont  eu  lieu  près  du  solstice  d'hiver* 
Toutes  les  étoiles  situées  dans  l'écliptique  participent  a 
ces  déplacemens  y  mais  d'autant  moins  qu'elles  sont  plus 
près  de  l'équateur.  Ces  phénomènes  indiquent  évidemment 
que  l'écliptique  s'est  rapproché  de  Féquateur  depuis  les  an- 
ciens astronomes  jusqu'^à  nous;  et^  en  effet,  la  seule  compa- 
raison des  observations  modernes ,  prouve  incontestable- 
ment la  diminution  progressive  de  son  obliquité* 
*  Cette  «  diminution  est  de  i54"y5  par  siècle.  La  théo- 
rie a  fait  voir  qu'elle  a  une  limite ,  après  laquelle  l'obli- 
quité de  l'écliptique  augmentera  peu  à  peu  ,  pour  dé- 
croître ensuite  parles  mêmes  degrés.  Ainsi,  ce  mouvement 
se  réduit  à  une  petite  oscillation  y  et  Técliptique  û'a  ja- 
mais coïncidé  et   ne  .coïncidera  jamais  avec  réquateoTi 
{thénomène.qui,  s'il  avait  lieu^  produirait  sur  la  terrs  un 
priutsms  perpétuel* 
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CHAPITRE    V. 

Seconde  approximation  des  moupemena  du   soleil. 
Théorie  de  son  mouvement  elliptique* 

,87.  D^-  ce  quiprécède,  no«,  avons  considéré  le  soleil 
comme  parcourant  chaque  année  un  grand  cercle  de  la 
sphère  céleste  ;  nous  avons  fixé  la  position  de  ce  cercle , 
et  nous  «Tons  apprb  à  déterminer  par  rohservation  les 
angles  qoe  le  soleil  j  décrit.  Mais  ces  résultats  ainsi  isolés, 
ne  seraient  jamais  exempts  d'erreurs  ou  d'incertitude, 
et  leurs  changemens ,  s'ils  en  éprouvent ,  ne  pouvaient  être 
corrigés  qu'en  les  comparant  sanscesse  à  de  nouvelles  obser- 
vations. Pour  les  rectifier  plus  sûrement  et  avec  plus  de  fa- 
cUité ,  il  devient  nécessaire  de  chercher  la  loi  rigoureuse 
qui  les  enchaîne  ,  ou  au  moins  quelque  forme  géomé* 
trique  «t  calculable  qui  en  approche  le  plus  possible  ; 
car  la  dépendance  mutuelle  des  résultats  étant  une  fois 
connue ,  leur  exactitude  ne  tiendra  plus  qu'à  la  détermi- 
nation précise  d'un  petit  nombre  d'élémens. 

Cette  dépendance  est  évidemment  liée  au  mouvement 
réel  du  soleil  dans  l'espace  ;  cherchons  donc  à  en  déter- 
miner les  lob. 

188.  Pour  cela  il  faut  réunir  deux  sortes  de  données  ï 
le  mouvement  angulaire  du  soleil ,  déduit  de  la  mesure 
de  ses  hauteurs  -,  les  variations  de  sa  distance ,  déduites 
des  observations  de  son  diamètre  apparent.  Rapprochons 
}es  conséquences  qui  en  résultent. 

En  premier  lieu,  le  mouvement  angulaire  du  soleil 
ja'est  pas  uniforme  ;  il  est  tantôt  plus  lent ,  tantôt  plus 
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rapide.  Des  observalîoas  multipliées  ont  fait  connaître  qnt 

la  plus  grande  de  ces  difierences  a  lieu  dans  deux  point! 

lie  l'écliplique,  situés  l'un  yers  le  solstice  d'hiver,  l'autre 

.vers  le  solstice  d'été. 

Dans  le  premier ,  le  soleil  décrit  chaque  jour  sur  Fé- 

cliptique  1^,1327  ;  c'est  alors  que   sa  vitesse  est  la  ploi 

grande. 

Dans  le  second,  il  décrit  seulement  i^oÔQi;  c'est  alorf 

que  sa  vitesse  est  la  plus  petite. 

La   Vitesse  moyenne,  entre  ces  deux   extrêmes,  est 

i**,0959. 

Ces  deux  points  répondent  h.  des  déclinaisons  égales  d^ 

part  et  d'autre  de  l'équatcur  ,  et  leurs  ascensions  droites 

différent  de  300^.  Ils  sont  donc  situés  sur  une  même  ligne 

droite ,  menée  par  le  centre  de  la  terre  et  de  la  sphère 
céleste. 

1S9.  Venons  au  diamètre  apparent  :  il  suit  les  même! 
périodes  que  la  vitesse  angulaire  ,  c'est-à-dire  ,  qu'il  aug- 
mente et  diminue  avec  elle ,  quoique  dans  un  moindre 
rapport.  Il  est  à  son  maximum  au  point  où  la  vitesse  est 
la  plus  grande^  et  on  l'observe  alors  de  6o55",7.  Il  est 
à  son  minimum  au  point  où  la  vitesse  est  la  plus  petite , 
et  il  est  alors  de  5835",3  ;  la  moyenno  est  693 G",  Ces  me-' 
sures  doivent  être  diminuées  de  quelques  secondes  a  cause 
de  l'irradiation^  qui  dilate  un  peu  les  diamètres  appareos 
des  objets  ;  mais  la  quaulilé  exacte  de  cette  diminutioa 
n'est  pas  encore  bien  connue  (a). 

■  I  I  I  ■  I  ■  -  ■  I        .1     !■     ■  111      ^— — —. — ^ 

(1)  Ces  observations  se  fout  avec  le  micromtire ,  ou  de  la  ma- 
nière qui  a  été  enseignée  page  i3o.  Le  moyen  le  plus  exact  serait 
d'y  employer  le  cercle  répétiteur  ,  et  T)clambrc  se  propose  d'ei 
faire  usage.  En  se  servant  d'un  instrument  analogue ,  et  prenant 
aooo  fuis  le  diamètre  du  sol«il ,  Qucanot  a  Kouré  àS3G",^  ce  qui 

190. 
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IgO.Onpeut,  d'après  ces  observations,  calculer  la  plus 

;rande  et  la  plus  petite  distance  du  soleil  k  la  terre ,  ou 

lU  moins  évaluer  leur  rapport  ;  car  on  sait  que  les  dîs- 

ances  d'un  même  objet  sont  réciproques  à  ses  diamètres 

ipparens.  Si  nous  comparons  ainsi  le  plus  grand  et  le  plûji 

petit  diamètre    apparent  du  soleil  ,  leur  rapport  sera 

5o55"  7 

^T— ^oa  i,o34i6  j  c'est-à-dire  y  que  si  Ton  représenta 

par  l'unité  ou  i  la  plus  petite  distance  du  soleil  à  la  terre  ^ 
la  plus  grande  aura  pour  expression  ijôS^iS,  La  moyenne 
urithmétique  entre  ces  distance  est  1,01708.  Si  on  veut 
la  preadre  pour  unité ,  selon  Fusage  des  astronomes  j  la 

plus  petite  aura  pour  expression  ^-jj^,  ou  1  —  j^ 

,     i,o34i6  0,01708 

et  la  plus  grande  ^-j;^,  ou  1  +  ^—^  ce  qui  revient 

à  1  '—  0,01679  ou  o,985ai  et  1^0 1679,  La  distante  du 
soleil  à  la  terre  varie  donc  annuellement,  en  plus  et  en  moine ^ 
Huné  quantité  à^péu-prèa  égale  à  la  cent  aoixantê'huit  dix 
millièTne  partie  de  sa  pâleur  moyenne  (a). 

191.  Les  points  de  l'orbe  solaire  qui  répondent  à  la 
plus  petite  et  à  la  plus  grande  distance  du  soleil  à  la 
terre ,  se  nomment  le  périgée  et  Vapogée  ,  de  deux  mots 


ëffère  extrêmement  peu  de  la  valeur  que  j'ai  rapportée*   Oes  ma-^ 

rares  prises  ainsi  comparaliTement  avec  différentes  Innettes ,  don-* 

neraient  1«  moyen  de  déterminer  l'effet  de  l'irradiation.  £n  général  « 

^(mr  avoir  exactement  le  plus  grand  et  le  plus  ^etit  diamètre  ap-> 

parent  da  soleil ,  il  faut  les  conolnre  d'un  grand  nombre  d'obstr- 

Tations.  On  ne  doit  donc  pas  s'étonner  si  les  valeurs  exactes  qu'on 

leur  donne  ici ,  diffîérent  tm  peu  de  celle  que  nous   avons  trouvé^ 

^ns  l'article  i56  par  une  seule  observation  dA  Pia;Bl. 

(a)  Voyes  la  note  a  à  la  fin  du  livre. 


210  ASTRONOMIi: 

grecs  qui  signifient  autour  et  loin  de  la  terre.  On  les  dé- 
signe aussi  conjoinlemcnt  pur  le  nom  d^absides, 

.192.  En  rapprochant  ces  résultats  ,    on  voit   que  la 
Titcsse   du  soleil  semble  augmenter  quand  il  s'approche 
dp  la  terre  y  et  diminuer  quand  il  s'éloigne.    Mais  noos 
ne  savons  pas  encore  si  ces-  variations  sont  réelles  ou 
apparentes  ;  car ,  par  cela  seul  que  le  soleil  s'approche , 
les  arcs  qu'il  décrit  dans  son  orbite  doivent  nous  parailre 
plus  grands  ;   quand  il  s'éloigne ,  ils   doivent  nous  pa- 
raître plus  petits.  Pour  les  comparer  avec  exactitude ,  il 
faut  les  ramener  à  un   même  éloigncment.  L'arc  quia 
pour  mesure  i^^oSgi  ,  et  que   le  soleil  décrit  dans  son 
apogée  ,  aurait  paru  plus  grand  s'il  eût  été  observé  z^ 
périgée.  Pour  l'y  ramener ,  il  suffit  de  le  multiplier  par 
le  rapport  inverse  des  rayons  dans  ces  deux  pioints.,  c'est- 
à-dire,  par  ^■■°^g—   ou  i,o34i6  j  car  ses  grandeurs' ap- 

parentes  seraient  réciproques  à  son  cloignement  (a).  On  1 
trouve  ainsi  i**;0952  pour  la  mesure  de  cet  arc ,  vu  à  I 
la  distance  périgée.  Or  ,  l'arc  décrit  réellement  dans  ce 
point  par  le  soleil,  est  i^'^iSa/  ,  comme  on  l'a  vu  plus 
liaut,  et  il  surpasse  encore  le  précédent  de  o*>,o375  ;  ain$i 
la  diminution  apparente  du  mouvement  du  soleil  an 
périgée  n'e$t  pas  purement  optique ,  et  due  à  l'accroîsse- 


(     Soit  r'  la  distance  périgée  du  spleil ,  r''  sa  diAt^nee  apoftt  i 
.t  la  grandeur  apparente  de  l'arc  ,  i^^^ogSi  ramené  au  périgée  ,  «9 

aura 

j 


;: —   =     d  OU    X  = .  1°,0J91 

x",o59i  r  r  ' 


(jr  ï 


-^  =i,o5h6  d'après  ce  qu'on  a  >u  précédemment^  donc, 
r  =  i",o5gi.  i,o3h6  =  i^jOqSîS. 
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nenl  de  Isa  distance  ;  elle  provient  aussi  d'un  rallentîsse- 
ment  réel  y  qui  se  £aît  dans  la  marche  de  '  cet  astre  y  k 
mesure  qu'il  s'éloigne  de  la  terre. 

193.  En  comparant  de  la  même  manière ,  pour  d'autretf 
époques  de  l'année ,  le  mouvement  angulaire  du  soleil 
et  son  diamètre  apparent ,  on  trouve  cette  loi  géi^érale  4 
Vangle  décrit  chaque  jour  j  étant  multiplié  par  lé  carré  dû 
ia  diêtance  y  donne  un  produit  à  fort  peu  près  conatani. 
Il  en  résulte  que  le  mouvement  angulaire  se  rallentit  a 
fort  peu  près  comme  le  carré  de  la  distance  augmente  (a): 

(1)  Bn  effet  ,  soit  r  la  distaiice  du  soleil  d'ia  terre  ,  y  sa  vi^ 
tesse  angalaire  diarne  ,  c'est>à~dire  l'angle  c^\\  .décrit  dans  ua 
iov  I  ea$|i  A  tme  constante.  La  loi  qui  rësoite  des  obserrations  est 

r*Y  =  A  - 
supposons  nue  r'  deTienne  r*(i-t-u),vi  ë^u^  nue  ttfèi  -  petite 
quantité  qoi  représentera  les  variations  da  carré  .de  la  distance  ; 
«oit  de  plus ,  y'  Paccroisseiaient  de  v  ,  les  qbantitës  r*-|-r*  u  ,  et 
V  •=!-  ▼'  qui  se  correspondent ,  devront  être  liées  entre  elles  par  lîi 
foRBole  précédente  >   ce  qui  donne 

v  +  v'=-^.  (i  +  u) 
Or  en  développant  -- —  par  la  dÎTision  ,  on  trouve 

=  1  —  V  +  u*  —  u' etc. 


1  +  u 
Usiitunt  cette  valeur  dans  l'équation  précédente  ,   et  6tant  les 

A 

termes  ▼  et  — r-  V^  s'entre-dé truisent ,  il  reste 

■■.-.■.,  '  Au-,    An'    •  •  -An*  •■     -    ■  ■ 

v=   —  - — +    — —  — ..etc. 

X*  X*  r' 

£!»»•' ce -résultat ,  on  peut  sans  erreur  sensible  négliger  les  puissances 

de  u  supérieures  à-  la  première  ',  car  u  est  une  fort  petite  fraction^ 

On  aura  ainsi  simplement 

,  Au, 

V  = 


r" 

On  voit  que  v'  est  négatif  quand  u  est  positif,  et  positif  jqaand  u 
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194.  Lorsqu'on  a  ainsi  décourert  une  loi  simple  qsi 
f'étcnd,  avec  de  légères  erreurs,  à  un  grand  nombrs 
d'observations  éloignées  y  on  peut  la  regarder  conune  plu 
exacte  que  les  observations  mêmes  ;  car  si  elle  n'était  pas 
iréellement  la  loi  de  la  nature  ,  il  £iAudrait  un  grand  hasard 
pour  qu'elle  représenlÀt  aussi  bien  les  observations ,  et 
il  est  au  contraire  extrêmement  probable  qu'elle  s'en 
écarterait  de  plus  en  plus.  La  probabilité  se  change  en  cer- 
titude quand  le  nombre  des  essais  est  extrêmement  mul- 
tiplié. C'est  le  cas  actuel  de  l'astrononûe. 

ig5.  En  partant  de  ce  dernier  résultat,  on  peut  cal- 
culer les  rapports  des  distances  du  soleil  à  la  terre,  dans 
deux  points  quelconques  de  son  orbite ,  sans  recourir  aux 
observations  de  son  diamètre  apparent  ;  car  ces  distances 
seront  réciproques  aux  racines  carrées  dés  angles  diurnes 
décrits  sur  l'écliptique  (b).    Par  exemple,   la  distance 

•8t  négatif.  Par  conséquent ,  la  vitesse  angulaire  diminue  quand  la 
distance  augmente  ,  et  réciproquement, 

De  plus  ,  v'  est  proportionnel  k  u  ;  c'est-à-dire  ,  à  l'accroisse* 
ment  du  carré  de  la  distance  :  par  conséquent  la  TÛeste  angolairt 
croU ,  à  fort  peu  près  ,  comme  le  carré  de  la  distancé  augmente  }  et 
qui  est  la  propriété  énoncée  dans  le  texte. 

Ou  voit  aussi  que  cela  n'est  vrai  que  par  .approximation ,  cil 
anpposant  que  v.  ejt  r  yjarient  très-peu  l'un  et  l'antre.  Or  cette  ce»* 
dition  est  toujours  satisfaite  dans  le  mouvement  du  soleil  ,  puisqnt 
les  distances  apogée  et  périgée,  qui  sont  les'plus  diffézentes  de  tontes, 
tout  encore  presque  égales  ,  aussi  bien  que  les  vitesses  diurnes  diai 
«es   deux  points. 

(b)  En  effet ,  soient  r,  r'  deux  distances   du    soleil  à  la  tint^ 

X  ,\'  les  angles  diurnes  qui  leur  correspondent ,  on  aura 

r-  V  =A  r"v'  =  A; 

Par  conséquent 

lie  qui  dguue 


^îgée  étant  supposée  égale  à  i  ^  la  distance  apogée  sert 

^j--   —  OU  i^o34i  ;  telle  qu'on  la  déduirait  des  valeurs 
ri«.o59i 

1^168 1  0;9852  ,  qui  représentent  ces  distances  y  comme 
3KIUS  l'ayons  trouvé  plus  haut. 

Ceci  étant  traduit  en  géométrie  y  fait  connaître  une  loi 
Iris-remarquable  dumouvement  dusoleiL  Menons  du  centre 
de  la  terre  à  cet  astre ,  une  ligne  droite  y  que  nous  nom- 
merons rayon  pecieur.  Cette  droite  décrira  chaque  jour  sur 
l'orbe  solaire  un  petit  secteur  dont  Faire  sera  ^  à  fort  peu 
pris,  égale  à  la  moitié  du  produit  dé  Tangle  diurne  ,  par. 
Ib  cafté  'da  rajon  vecteur  (a).  Cette  aire  est  donc  eons- 


(a)  Soit  C  fig.  47,  le  centre  de  la  terre ,  C  S,  CS'  les  rayons  recteurs  , 
es  S'  le  secteur  décrit.  L'aire  de  ce 'secteur  sera  comprise  entre  celles 
des  secteurs  circulaires  CSP,  CS'Q,  décrits  du  point  C  comme, 
centre,  avec  C  S  et  CS'  pour  rajons.  Supposons  le  petit  angle  SCS'=a 
G8=:r^  etCS'  =  r(l-|-<^];<^  étant  une  très-petiu  quantité  qui 
est  l'accroissement  de  r ,  on  aura 

Secteur  CSP  =  r*a 

f 

Scct.  CS'  Q=r'  a  (  1+  ^  )x 

2, 

T  a 


«ect.  CS'Q  —  sect.  CSP=— (  1  +2i'  +  ^*  — i) 
=^!l(3^+<f)  =  sect.  CSP.(2  1+^*) 


;'  lit  différence  ne  dépend  donc  que  de  la  quantité  i" ,  qui.  repré*' 
^  Mite  racQcroissement  du  rayon  yecteur  du  soleil.  Or  cet  accrois- 
L  lemeia  est  de  o,o34 ,  depuis  le  périgée  jasqu'à  l'apogée ,  c'est-à-^ 
F  dire  dans  l'intervalle  d'une  demi-année.  11  est  donc  moindre  qut 
•,00018  dans  l'intervalle  d'un  jour.  Ainsi  la  diffiIreBce  das  secteurs 
CS'Q,  CSP.  devient  à  fort  peu  près  égals  à  Seat.  C8P.  o>ooo5|S} 
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tante  ^  et  Taire  totale  tracée,  à  partir  d'an  point  fixe, 
croît  comme  le  nombre  des  jours  écoulés.  De-la  résulte 
celle  conséquence  :  les  aires  décrites  par  le  rayon  vee^ 
teur^du  soleil  sont  proportionnelles  anx  tems»  C'est  uae 
des  grandes  lois  découverlcs  par  Kepler  ',  elle  sert  de  baie 
à  la  théorie  du   soleil  et  des  planëles. 

196.  £n  suivant  cette  loi  et  y  joignant  les  obeervatioiis 
des  angles  diurnes ,  on  peut  tracer  la  courbe  que  décril- 
le  soleil  sur  le  plan  de  l'écliptique.  Pour  cela  ,  d'un  poiit 
donné  ^  qui  représente  le  centre  delà  terre  et  de  la  éphèie 
céleste,  on  mène,  sur  un  plan,  des  droites  dont  la  distance 
est  égale  au  mouvement  angulaire  du  soleil.  Ces  droites 
représentent  les  rayons  visuels  menés  chaque  jour  à  cet 
astre.  On  porte  sur  leur  direction  ,  h  partir  du  point  fixe  , 
les  distances  correspondantes  du  soleil  à  la  terre ,  calcur 


c'est-à-dire  q[n'clle  ne  s'élèrc  pas.    à     56     du  secteor  CSP.  Cetlt 

100000 
difft'rence  est  donc  presque  nulle  ,  et  les  secteurs  CSP  ,  CSQ  toot 
à  fort  peu  près  égaux  entre  eux  ,  et  puisque  le  petit  secteur  ellip- 
tique C  S  S'  est  plus  grand  que  le  premier  ,  et  pins  petit  que  le 
second  ,  il  s'ensuit  que  sa  surface  est  aussi  très  -  peu  différtate 
de  r*a  :  c'est-à-dire  que  daru  l'intervalle  d'un  jour ,  elle  tstsen- 

siblement  égale  à  la  moitié  du  produit  de  l'angle  diurne  par  k 
caiTé  du  rayon  recteur. 

Cette  égalité  aevierit  d'autant  plus  exacte  ,  que  l'intervalle  de 
tems  compris  entre  les  rayons  vectenrs  est  moindre  ,  en  sorte  qtt'oi 
pourra  toujours  le  prendre  assez  petit  pour  que  l'erreur  résultâBlft 
de  cette  supposition  soit  moindre  qu'une  quantité  quelcouque  doanleh 

Ces  rapports  se  confirment  très-exaciement  lors  qu'on  évalue  1^ 
aires  des  secteurs  elliptiques  ^  par  Iç  moyen  des  forxnnlei  rigoiw 
rcuscs  que  l'analyse  fournit  pour  cet  objet. 
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lées  d'après  le  mouvement  diurne ,  en  prenant  une  (Ventre 
elles  pour  unité.  Les  points  déterminés  de  celle  manière 
indiquent^  pour  chaque  jour^  le  lieu  du  soleil ,  et  la  courbe 
qui  les  unit  est  Forbite  de  cet  astre. 

197.  Prenons  pour  exemple  les  vingt-quatre  observations 
suivantes 3  faites  à  Greenvi^ich^  par  Maskeline, et  calculées 
par  Delambre^  dans  les  Mémoires  de  Berlin. 


■ 


DATES 

des 

OBSERVATIONS. 


TEMS 

MOYEN. 


I 


Janvier 

Février 

Mars 

Avril 

Mai 

Joia 

ItiîUet 

Août 


12 
i3 

18 
i4 
i5 
38 
29 
i5 
16 

17 
18 

18 


20 
27 
Septembre  22 

23 

Octobre  24 
•  23 
Novembre  18 
20 
Décembre    17 


h 

0,1269 
0,1280 
Oji645 
0,1659 
o,i3(>o 
0,1281 
o,o455 
o,o444 
0,0369 
o,o569 
0,0667 
0,0680 
0,1 o39 
o,io44 
0,0760 
0,0732 
0,01 35 
0,0108 
9,9549 
9,9542 
9,9650 
9,9685 
o,o4o6 
0,0  44i 


LONGITUDBS. 


324,696s 

325,8282 

365,2553 

366,4468 

593,0707 

394,1747 

42,1708 

43,2493 

60,4293 

61,4953 

95,5586 

06,6993 

128,3q3cJ 

129,4551 

169,8852 

170,9684 

199,1657 

200,2550 

235,45 19 
256,5652 
265,3717 
265,6199 
294,9675 
296,0992 


5=X 


S 


ig8.  Ces  longitudes  sont  comptées  à  partir  d'une  même 
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ligne  droite  ^  menée  du  centre  de  la  terré  à  l'éqainoxc 
du  printems.  La  différence  des  observations  relatives  aa 
même  mois  y  donne  les  angles  diurnes ,  et  les  racines  càr^ 
rées  des  rapports  de  ces  angles ,  font  connaître  les  distance! 
du  soleil  à  la  terre ,  à  ces  diverses  époques.  En  rapportant 
ces  distances  à  l'instant  intermédiaire  entre  les  deux  olH 
servalions  de  chaque  mois ,  on  a  formé  la  table  soi- 
vante  ;  dans  laquelle  on   a  pris  pour  unité  la  distança 

d^u  soleil  qui  correspond  à  la  vitesse  angulaire  moyemit 

l^0959  (a). 


(a)  Cette  table  est  calcalée  par  la   formule  sniTante  :  soit  v  It 
mouTement   poar    le    heures  ,   r  la   distance   à  la  terre  i  <A  a 

V 

Da  reste  J'ai  employé  les  observations  telles  qu'elles  se  traiavtat 
rapportées  et  sans  y  faire  aucune  correction.  Il  est  par  conséqtieiil 
probable  que  ces  résultats  doivent  s'écarter  dans  leurs  demlèrW 
décinialt»s  ,  de  ceux  dont  on  fait  usage  dans  les  tables ,  ces  demièffi 
étant  liées  par  la  théorie ,  et  déduites  dMn  si  grand  nombre  4'ob- 
servations  ,que  les  plus  petites  erreurs  s'y  compensent mntuelleHMBt. 

Je  dois  encore  faire  remarquer ,  que  la  distance  à  laquelle  réponi 
la  vitesse  angulaire  moyenne  1,^0959,  n'est  pas  la  distance  moyeniit 
du  soleil  à  la  terre  ;  mais  une  quantité  un  peu  plus  petite.  En  effet»' 
si  l'on  prend  la  distance  moyenne  pour  unité  >  et  que  l'on  nomme. 
y ,  celle  qui  repond  à  la  vit^e  angulaire  i^^ogSQ,  on  aura  en  It 
comparant  avec  la  vitesse  apogée 


_y |/i°,095i 

1,0168  1,0969  „     *  ^  »#  • 

Ce  qui  donne  y  =  0,99968  valeur  un  peu  momdre  que  l  unité.  Hais 
on  voit  en  méme-tems  que  la  différence  est  extrêmement  peUle,  ce 
qui  tient ,  à  ce  que  les  distances  périgée  et  ai>ogée  du-  «olea  •« 
presque  égales.  Voyez  la  note  5  à  la  fin  du  livre,  * 
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■  ' 

DATE 
des 

:  8 

LONGITUDES 

DISTANCE8 
A 

OBSSS.VATION8. 

OV     8OLXIL. 

LA     T  s  R  &  B. 

1 

JonTitr 

ja 

à    i5 

0 
535,3634 

0,98448 

Février 

17 

A    18 

S65,85o5 

0,98956 

Mars 

i4 

à    i5 

393»553a 

0,99630 

Arril 

a8 

à    39 

43,7101 

f  1,00800 

Mai 

25 

à    16 

60,9586      ' 

1,01334 

Juin 

17 

A    18 

96,0689 

i,oi654 

Jnillct 

à 

»9 

138,9335    . 

1,017x9 

AoAt 

a6 

à    27 

170,4318 

i,oio43 

Scptcmbra 

la 

A    a3 

199,7104 

1,00383 

Octobre 

a4 

A    35 

336,0076 

o,993o5 

Norenlire 

18 

A     30 

364,4958 

0,98849 

Décembre 

17 

A    18 

395.5333 

o,984i5 

■ 

Ces  données  ont  servi  à  construire  la  fîg.  52  y  qui  re« 
présente  l'orbite  annuelle  Uu  soleil. 

199.  Cette. courbe  est  un  peu  aloogée  dans  le  sens  de 

la  droite  qui  joint  les  observations  des  mois  de  janvier  et 

'  de  juillet  ;  par  conséquent  c'est  vers  ces  points  que  %m 

trouvent  le  périgée  et  l'apogée.  La  ressemblance  de  cette 

orbîis  avec  une  ellipse  a  donné  lieu  de  les  comparer  j^  et 
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l'oa  a  reconnu  qu'en   effet  Vorbe  solaire  est  une  ellipse 
dont  la  terre  occupe  un  des  foyers, 

5{p0«  L'etlipse  est  une  courbe  plane ,  telle  que  la  spmm» 
des  distances  d'un  quelconque  de  ses  points  à  deux  pointl 
fixes,  que  l'on  nomme/bycr*,  est  toujours  la  même.  Pour 
la  décrire ,  on  fixe  aux  foyers  les  extrémités  d'un  fil  que 
l'on  tend  par  le  moyen  d'un  style.  On  fait  mouroir  ce 
style  de  manière  que  le  fil  soit  toujoors^  tendu ,  et  là 
courbe  est  tracée  quand  il  a  fait  une  révolulion  entière. 
Voyez  fig.  48.  La  droite  menée  par  les  deux  foyers  et 
terminée  à  la  courbe  y  se  nomme  le  grand  axe  de  Tel- 
lipse.  Le  milieu  dé  cet  axe  se  nommé  centre  :  il  est  éga- 
lement éloigné  des  deux  foyers  ,  et  sa  distance  à  un  quel- 
conque d'entre  eux ,  se  nomme  V excentricité  ;  parce  qu'en 
effet  si  les  deux  foyers  se  réunissaient  au  centre  ,  l'ellipse 
se  changerait  en  une  circonférence  de  cercle,  et  elle  n'en 
diffère  qu'à  raison  de  son  excentricité.  Enfin ,  une  droite 
menée,  par  le  centre,  perpendiculairement  au  grandjaxe, 
s'appelle  le'  petit  axe  de  l'ellipse  ;  et  la  distance  d^  ex- 
trémités de  ce  petit  axe  aux  foyers  ,  se  nomme  distancé 
moyenne  ;  parce  qu'en  effet  elle  est  moyenne  aritlunétî** 
que  y  enlreles  distances  apogée  et  périgée. 

201.  Dans  l'ellipse  solaire,  d'après  les  observations  dont 
nous  avons  fait  usage ,  la  distance  moyenne  ou  le  demi 
grand  axe  étant  i  ,  la  distance  apogée  est  11,0168.  £n  re- 
tranchant la  première  de  la  seconde ,  on  aura  0,0168  pour 
lexcentricité.  Elle  ne  serait  donc  pas  de  17  milliihètfés 
isur  ime  ellipse  dont  le  demi  grand  axe  aurait  looo  mil- 
limètres ou  uu  mètre  de  longueur.  C'est  pour  cela  qu'elle 
est  si  peu  sensible  dans  la  fig.  62  ;  mais  dans  le  ciel , 
où  .bt  moyenne  distance  du  soleil  a  la  terre  excède  54 
millions  de  lieues ,  comme  on  le  verra  par  la  suite, 
cette  excentricité  a  plus  de  5oo  mille  lieues  de  longueur. 
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CHAPITRE    VI. 

Manière  de  déterminer  la  position  de  VeUipae  solaire 

sur  le  plan  de  Vécliptique. 

aou.  X   ouR  trourer  la  position  de  l'ellipse  solaire  ,  ou 
cherche  le  lieu  de  l'apogée  et  dn  périgée.   Ces  points 
sont  déjà  connus  d'une   manière  approchée  d'après  les 
observations  diurnes  y  parce  que  la  vitesse  angulaire  y 
est  la  plus  petite  ou  la  plus  grande.  Mais  il  peut  rester 
encore  une  indétermination  d'un  demi-jour  sur  l'instant 
précis  auquel  le  soleil  y  passe.  Pour  les    obtenir  plus 
exactement ,  on  remarque  que  le  soleil  doit  employer  une 
demirannée  ,    pour  aller  d'un  de  ces  points  à  l'autre  , 
et  que  la  différence  des  longitudes  de  cet  astre  y  est  de 
200**.  La  réunion  de  ces  propriétés  appartient  exclusi- 
vement au  grand  axe  de  l'orbe  solaire ,  Car  si  l'on  mène 
par  le  centre  de  la  terre  une  autre  ligne  droite  qui  coupe 
cette  orbite  en  deux  points ,  la  difiPérence  de  longitude 
de  ces  deux  points  sera  bien  égale  à  200<^  ;  mais  le  tems 
employé  par  le  soleil  pour  aller  de  l'un  à  l'autre  ,  différera 
d'une  demi-révolution  annuelle.  Il  sera  plus  grand  si  l'arc 
décrit  contient  l'apogée  y  où  le  mouvement  est  plus  lent  • 
moindre  s'il  contient  le  périgée  ou  le  mouvement  est  plus 
rapide.   . 

Il  n'arrive  jamais  que  l'on  ait  des  observation  qui  dif- 
{èrent  exactement  de  200^ ,  et  dont  l'intervalle  soit  pré- 
cisément une    demi-révolution  annuelle  \  mais  lorsqu'on 
a  trouvé  les  observations  qui  satisfont  le  mieux  aiîx  con- 
ditions exigées  j,  on  y  £ait  >  d'après  le  mouvement  connu 
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du  soleil  ,  les  peiites  correclions  uécessaires  pour  aYoùr 
les  lems  et  les  loogitudes  véiiiabies  (a). 

En  appliquant  ces  considérations  aux  observaiioos  de 
]Aaskeline  ,  Delambre  a  trouvé  la  longitude  de  l'apogée 
pour  1780  y  égale  à  iio%i545.  Le  soleil  a  passé  par  ce 
point  de  son  orbite  ,  le  5i  juin  ,  a  o^  i5  tems  mojea 
k  Paris.  ] 

3o2.  Comparons  ce  résultat  à  des  observations  plus  ali« 
ciennes.  Eu  1690,  Flamsteed  avait  trouvé  la  longitude 
de  l'apogée  égale  à  108^4259.  Ce  point  de  l'orbite  da 
soleil  s'est  donc  avancé  de  1^,7284,  en  90  ans^  ce  qui 
fait  192''  par  année.  La  théorie  de  l'attractiofi  dénné 
I9i"^5i  (b) ,  et  l'on  doit  la  regarder  comme  plus  sire 
que  l'observation  ,  lorsqu'il  s'agit  de  si  petites  quantités» 

Le  grand  axe  de  l'orbe  solaire  n'est  donc  pas  fixe  dans 
le  ciel,  il  s'avance  annuellement  de  i9i",5i  dans  le  sens 
du  mouvement  du  soleil. 

Lorsque  cet  astre  est  revenu  au  point  de  l'écliptiquè 
où  l'apogée  se  trouvait  l'année  précédente  ,  l'apogée  s'en 
est  éloigné  ,  et  le  soleil  doit  encore  décrire  i9i"^5i  avant 
de  le   rejoindre.   Le    tems  ^nécessaire  pour    cela   est  ^ 

V^  '       365*  ,2^2260  ou  0)^017487  ,  à  raison  de  la  ci^ 

conférence  entière  pour  une  année.  A  la  vérité  TelUpse 
dolaire  ne  reste  pas  tout-à-fait  immobile  dans  cet  intervalle  1 
et  Tapogée  s'éloigne  un  peu  du  soleil  pendant  que  cet  astre 
le  rejoint  ^  mais  son  mouvement  est  si  lent  que  Toti  peiH 

■      ■:  i 

* 

(a)  Delambre ,  xaémoire  sur  les  tables  du  soleil  ,  acadéiuè  de 

Berlin  ,  1785. 

(b)  Méêaaiqae  câeste,  tome  Ul»  p.  109. 


L  PHTSIQVS.  991 

I    U  négliger^  pendant  un  tems  si  court  y  et  en  eSet  en 

/o         M  T      •     •.  o,  017487.  19l",6l 

0  ,017487  ,  il  ne  décrirait  que    -^^^7^5^ ^^^^^ 

titéqui  est  au-dessous  d'un  cenlième  de  seconde  décimale. 

2o4.  Par  une  suite  nécessaire  de  ces  phénomènes ,  le 
soleil  emploie  un  peu  plus  d'une  année  tropique  pour 
revenir  à  l'apogée  ou  au  périgée  de  son  orbite.  La  difierence 
est  égale  à  o'  ,01 7487  ^  et  la  durée  de  la  révolution ,  par  rap- 
port aux  absides  y  est  365',24aa5o  +  o  ,017487  ou 
365  ,359757.  C'est  ce  que  l'on  nomme  la  réuoluCion  a7u>- 
nuUisHque  j  parce  que  l'on  appelle  anomalie  du  soleil  la 
distance  angulaire  de  cet  astre  à  Tapogée  de  son  orbite  (a)« 

Cette  période  difiRire  sensiblement  de  la  révolution  tro* 
pique ,  c'est  donc  elle  qaHt  la  ut  employer  pour  déter- 
miner le  lieu  de  l'apogée  avec  exactitude  ^  d'après  les 
observations  annuelles. 

ao5.  Le  grand  axe  de  l'ellipse  solaire  ajant  un  mon* 
Tement  progressif  sur  le  plan  de  Técliptique  ,  il  a  dû,  à 
une  certaine  époque,  coïncider  avec  la  ligne  des  équinoxes, 
et  dans  un  autre  tems  il  lui  a  été  perpendiculaire.  Ces 
époques  sont  faciles  à  déterminer  ,  puisque  l'on  connaît  la 
position  actuelle  de  cet  axe  et  son  mouvement  (b). 


(a)  U  •erait  plas  convenable  de  compter  l'anona'ie  à  partir  du 
y^gée;  car  on  est  obligé  pins   tard  de  le  faire  pour  les  comètes, 
dont  les    orbites  sont  extrêmement  alongëes.  La  mëthode  devien* 
iitài  donc  ainsi  pins  uniforme  ,  ce  qni  est  nn  très^-graitd  avantage. 
Le  bureau  des  longitudes  de  France  a  adopte   cet  nsage  pour  ses 
Boardlcs  tables  du  soleil.  Mais  comme  elles  n'ont  pas  encore  paru  p 
:        tu  moment  oà  sHimprime  cet  ouvrage  ,  j'ai  eru  devoir  me  confor- 
\       mer  en  cela    aux  tablfs  g'<néralement  adoptées  ,  afin  de  ne   paa 
«irèter,  par  ce  changement ,  ceax  qui  voudraient  s'en  servir. 
(b)  Mécanique  céleste  ,  tome  lU  ,  pag.  11 3. 
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Suivant  les  observations  de  Lacaille  ^  la  longitâde  da 
périgée,  en  i/ôo,  était  3o9°,5790. 

Quand  le  grand  axe  était  perpendiculaire  à  la  ligne 
des  équinoxes ,  cette  longitude  était  de  3oo^. 

La  différence  est  9^,5790,  qui  à  raison  de  i9i"^5i  par 

an ,  font  un  nombre  d'années  égal  à  ^  •     ou    environ 

5oo  ans. 

Ce  phénomène  est  donc  arrivé  en  l'an  i25o.,  Âlon 
le  périgée  du  soleil  coïncidait  avec  le  solstice  d'hiver  j  e( 
l'apogée  avec  le  solstice  d'été.  Voyez  fig.  49. 

206.  De  même  quand  le  grand  axe  coïncidait  avec  Ij| 
ligne  des  équinoxes ,  la  longitude  du  périgée  ét^it  aoû^» 

Depuis  cette  époque  jusqfi'en  1760^  il  s'est  àYSJïq^.i» 
1090,5790.  ..     .-:. 

Le  nombre  d'années  nécessaire  pour  ce  déplacement  es) 

•        V'"  ou  environ  6722,  ce  qui  reporte  ce  phénomène 

h  4ooo  ans  anvîron  avant  Père  chrétienne.  Par  une  rencou- 
tre  assez'singuliëre,  c'est  à  peu  près  vers  ce  tems,  selon  la  pin- 
part  des  chronologistes ,  que  remontent  les  premières  traces 
du  séjour  de  l'homme  sur  la  terre  ;  quoiqu'il  paraisse 
d'ailleurs  par  un  grand  nombre  de  preuves  physiques^ 
^e  la  terre  elle-même  est  beaucoup  plus  ancienne. 

20 j.  On  vciit  qu9  le  même  phénomène  arrive»»  encore 
lorsque  le  périgée  solaire  aura  al  teint  400^^ ,  c'est-iL-^ifè'} 
lorsqu'il  aura  décrit  loo®  —  9®j5796 ,  depuis  17^0' -'et  eà 
partant  des  résultats  précédéns  ,  on  voit  iqu'iV'faut  pouj 
cela  un  nombi:e  ^d'année?  ..^xprim^.  p^r,  5722  -rr- 2.^99 
ou  4722,  ce  quÂ  reporte  <îe  phÀnomène  à  l'an  647^   :. 

Alors  le  périgée  solaire  coinciâ$!ra  avec  l'éqvinoxe  da 
printems  au  lieu  que  dans  la  position  opposée ,  il  a  coïn- 
cidé avec  l'équinoxe  d'autonine.  Dans  ces  deux  cas  là  ligne 
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soktîces  qui  est  taujours  perpendiculaire  à  celte  des 

iqaiuoxes ,  était  parallèle  au  petit  axe  de  Fellipse  solaire. 

Généralement  ,  on  voit  que  eette  ligne  des  solstices 

Dcrépond  jamais  pendant  deux  années  consécutives  aux 

némes  points  de  l'orbite  du  soleil. 

!X)8.  Lorsque  le  gr«nd  axe  À  P,  fig.  49^  est  perpendiculaire 
àlaligDe  des  équinoxes^  l'équateur  £  e  partage  cette  ellipse 
en  deux  portions  inégales ,  dont  la  plus  petite  est  située  du 
côté  du  périgée.  Cette  partie  doit  donc  être  décrite  plus 
prompiement  que  l'autre  ,  puisque  son  étendue  est  moin- 
ére ,  et  que  les  surfeees  décrites  sont  proportionnelles  aux 
\m,  Cette  circonstance,  jointe  au  déplacement  du  grand 
aie ,  fs^it  varier  la  durée  des  saisons. 
LorsitocQtte  position  du  soleil  en  i35o,  le  périgée  coïn* 
cliiit  avec  le  solstice  d'hiver.  Alors ,  le  tems  écoulé  depuis 
réquinoxe  du  printems  E  jusqu'au  solstice  d'été  ,  était 
égal  à  rinterv^Ue  de  ce  solstice  k  Féquinoxe  d'automne  , 
k  printeois  était  donc  égal  à  Tété  et  l'automne  à  l'hiver* 
Du  tems  d'Hipparqao ,  ou   i4o  ans  avant  Fère  cfa*ié>- 
tienne ,  l'apogée  éjtait  moips  avancé  qu'en   1760  d'une 
quantité  égale  à  i9i";5i.  1890  ou  36<»,i954.   La  longi- 
tude 4e  l'apogée,  à  .cette;  époque ^  étoit  donc  !y^3^,3S3S» 
Uelljpgç  se  tro«viait  placée  à-peu»prës  comme  op  le  voit 
ilaos  |;i  £i^iiP^  5o,.et  l'angle  PTS^tait  de  !26^6lS4. 
LinterTaUe  JIS'  de  l!équinoxè  du  printems  «4  solstice 
il'été  était  alors  94/ jours  .et. demi,  et  Tintervalle  de  ce 
JNlsiice  à  réqui^pxe  d^Automne  n'était  que  de  9a  }our$ 
A  demi ,  suivai^tles  observations  de  ce  grand  agronome. 
l^  printeqis  était  alors  plwa  long  que  fêté,  /st  l'iâver 

1QS  long  que  l'automjQe. 
^09.  Maintenant  la  position  de  l'ellipse  est  telle  (jue 
Tçprèsente  la  fig.  5v.  L'angle  PTS   est  de  io',5.%5 
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en  1800 ,  et  Ton  a  pour  les  intervalles  des  diversefl  saisonss 
De  l'équinoxe  du  printems  au  solstice  d'été  ^  9^  j. ,9o588* 
Du  solstice  d'été  à  l'équinoxe  d'automne ,  93j.  ,56583, 
De  l'éqùînoxe  d'autom ne  au  solstice  d'hiver ,  89  ) .  969954. 
Du  solstice  d'hiver  à  l'équinoxe  du  printems ,     89  j.  yOj  1  io« 

Le  printems  est  donc  maintenant  plus  court  que  l'été  • 
et  l'automne  plus  long  que  l'hiver  (a).  1 

Tant  que  le  périgée  solaire  restera  du  côté  de  l'équa* 
leur  9  où  il  est  maintenant ,  le  printems  et  l'été  pris  en- 
semble ,  seront  plus  longs  que  l'automne  et  l'hiver.  Dans 
ce  siècle  ,  la  différence  est  d'environ  7  jours  ,  comme  oa 
le  peut  voir  par  les  valeurs  précédentes.  Ces  intenrsUet 
deviendront  égaux  vers  l'an  647  a  ,  lorsque  le  périgée  l^ 
teindra  l'équinoxe  du  printems  \  ensuite  il  le  dépassera , 
et  le  printems  et  l'été  pris  ensemble  deviendront  plus 
courts  que  Tautomne  et  l'hiver. 

210.  Ces  phénomènes  n'auraient  pas  lieu  si  le  moute' 
ment  du  soleil  était  circulaire  et  uniforme^  toutes  les 
saisons  seraient  égales  entre  elles  ^  et  l'on  n'y  remarque* 
rait  jamais  aucune  dilTérence.  L'excentricité  de  -  Forbiie , 
<|uoîque  fort  petite  ,  a  donc  une  influence  sensible  sur 
leur  durée.  Le  déplacement  du  grand  axe  y  quoique  Irès- 
lent ,  produit  les  variétés  observées  dans  les  différeûi 
siècles  y  variétés  que  nous  n'appercevons  pas  pendant  là 
courte  durée  de  notre  vie ,  mais  dont  les  générations 
successives  éprouvent  réellement  les  effets.  Yoilà  la 
première  fois  que  nous  avons  occasion  de  démontrer 
l'application  de  l'astronomie  à  l'état  passé  du  ciel  et  à  son 
état  futur.  C^est  pourquoi  on  me  pardonnera  d'être  èntri 
dans  quelques  détails  sur  ce  sujet.  '         ' 


(•)  Yojtz  la  not«  4  A  la  fin  àù  livre. 
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9 

Correction  des   élémena  elliptiques ,  et   construction  des 

tables  du  soleil, 

31 1 .  La  position  de  l'ellipse  solaire  et  son  excentricité 
lont  connues  par  t:e  qui  précède.  Si  elles  Tétaient  exac-» 
iement ,  on  en  déduirait ,  par  le  calcul  ^  la  marche  du 
loleiL 

Mais  il  peut  rester  encore  beaucoup  d'incertitude  sur 
l'excentricité.   ï^ous  l'avons  conclue  de  la  comparaison 
des  diamètres  périgée    et    apogée  ,    et  les    observations 
de  ces  diamètres  portent  sur  de  petites  quantités  affectées 
de  l'irradiation  dont   on   ne  sait  point   les  dépouiller. 
D'ailleurs ,  cette  méthode  ne  serait  plus  praticable  pour 
les  planètes  ,  dont  le  diamètre  apparent  est  fort  petit. 
Ainâ  pour  obtenir  cet  élément  avec  toute  la  précision 
nécessaire  ,  il  faut  chercher  un  rés-ultat   sur   lequel    il 
^  une  influence  plus  continue  et   plus  sensible.  Nous 
le  trouverons  dans  les  variations  du  mouvement  angu- 
laire du  soleil. 

aia.  La  loi  fondamentale  de  ce  mouvement  est  que  1«9 
tores  décrites  par  le  rayon  vecteur  ^  sont  proportion- 
nelles an  tems.  Si  l'orbite  du  soleil  était  circulaire  et 
Uns  excentricité  y  les  aires  égales  correspondraient  à  deil 
Ulgles  égaux ,  et  le  mouvement  de  cet  astre  serait  unir- 
ibrme.  Les  inégalités  que  l'on  y  observe^  sont  donc  l'effet 
J^essaire  de  l'excenm^té  de  l'orbite.  Elles  sont  liéet 

r 


à  cette  excentricilé ,  et  leur  étendue  dépend  de  sa  gtiû-^ 
deur.  Or  y  on  priO.  les.  observer  très  -  exactement  a«i 
moyen  des  excellentes  horloges  que  nous  ayons  aujour^ 
d'hui  {  on  peut  donc  espérer  de  déterminer  ,•  par  ce  moyeD| 
rexceulrîcîté  avec  beaucoup  plus  de  précision  que  par 
l'observation  directe. 

21 3.  Pour  avoir  une  idée  nette  de  ces  inégalités,  il 
faut  concevoir  le  mouvement  du  soleil  comme  composé 
d'un  mouvement  circulaire  et  uniforme^  qui  en  fait  la  partie 
frriwoipalè*,  et'  d^urie  oori<éfclîon  dépendante  de  rcxccn- 
tricité  de  l'éllîp^,  qtii  modifie  cette  première  valeur. 
'  Ou  ,  si  Ton  v^iil  peindre  ces  considérations  par  la  géo- 
métrie,  concevons  un  soleil  fictif  s,  fig.  55  ,  mu  uni-» 
forméraent  awioiîr  de  la  lerfe,  sufutie  circonférence  dont 
fe  ra^'ofi  soit  égal  û  la-  distance  jJêrîgéèV  Dontîëns  à  cet 
astre  fictif  nn  moutemcnl  moyen,  égaî  à  celui'  *dn  vrai 
fioleil  ;  ensorte  qu'étant  partis  ensemble  du  périgée,  ils  y  re- 
TÎennent  ensenàblc après  une  rcvdliilion  entière,  et  suivons- 
les  àpàfrlir  de  ce  point;  Tandî*  que  le  soleil  fittifse  rtieut 
d'une  nbanièrë  uniforme ,  le  vrar  soleil  S  se  meut  d'une 
manière  inégale,  en  formant  avec  la  distance  périgée  des 
•ecteiirs  d'elHpse    proportiowmeU  au  tems.  Comme  il  a  , 
tn  partant,  sa  plus xginmde* vitesse;  il  devance  d'îibord  le 
éoleil  "S  -;  mais  sôii  mouvement  se  ralentit  à  mesure   qu'il 
s'éloigne  du  périgée  ;  il  arrive  un  moment  où  sa  marche 
est  la  même  que  celle  dii  second  soleil ,  après  quoi  celui- 
ci  s'en  rapproche  ,  et  Tatlcint  à  IVpogée  A ,  où  ils  arrî-' 
Tent  en  même  lems.  Le  contraire  a  Heu  en  revenant  ver^i 
le  périgée.  Alors  c'est  le  soleil  fictif  s' ,  qui  devance  lei 
Soleil   véritable  ;  mais  peu  après  celui-ci  augmente  déf 
TÎtesse,  en  se  rapprochant  du  périgée  :  il  arrive  un  moment 
éù  leurs  marches  sont  égales  \  ensuite  cellô  du  yrui  sol<dl! 
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l'accéléi^aiii  toujours  ^  il  sait  l'autre  déplus  près  ;  et  ëtlÉrl  ^ 
les  deux  astres  se  rejoigneut  au  périgée ,  où  leurs  moyen$ 
mouvemens  tropiques  les  ramènent  en  même  tems* 

Par  conséquent  si  Ton  conçoit  deux  rayons  vecteuré 
menés  en  même  tems  du  centre  de  la  terre  aux  deux  soleils^ 
Tangle  formé  par  ces  droites  sera  d'abord  nul  au  périgée } 
il  augmentera  ensuite  jusqu'à  un  certain  terme,  où  il  attein-^ 
dra  sa  plus  grande  valeur ,  puis  diminuera  jusqu'à  Ta- 
pogée  ,  où  il  redeyiétidra  nul  de  nouyeaii  ;  et  delà  jus- 
qu'au périgée  ,  il  variera  en  sens  contraire  par  les  mémed 
degrés.  Cet  angle  est  donc  la  correction  qu'il  faut  faire 
àumouvement  circulaire;  pour  avoir  le  mouvement  ellip- 
tique du  soleil  :  on  le  nomme  Yéquation  de  Vorbite  y  oii 
Véquadon  du  centre  ;  parce  que  l'on  a  coutume  d'appelêi' 
équation  eii  astronomie ,  les  quantités  qu'il  faut  ajouter 
on  ôtef  aux  résultats  moyens  ,  pour  les  égaler  aux  ré- 
sultats véritables. 

3i4.  Depuis  le  périgée  jusqu'à  l'apogée ,  l'équàtîoti  àà 
centre  ;  doit  être  ajoutée  au  moyen  mouvement  du  soleil  ; 
depuis  l'apogée  jusqu'au  périgée;  elle  en  doit  être  retran- 
chée. De  plus ^  il  y  a  deux  points  dans  l'orbite,  où  elle 
atteint  sa  plus  grande  valeur.  Or  f  le  calcul  fait  voir  que 
lorsqu'on  connaît  cette  valeur,  on  en  peut  dédviire  im- 
médiatement l'excentricité  (a),  et  il  est  facile  de  détermi- 
ner ce  maximum  par  observation  comme  on  va  le  voin 

(a)Voicilai<îrmule.  SoitE  ,1a  plus  grande  équation  du  centre  3  e, 

l'excentricité  ;  que  Ton  fasse  -■„    ^^    •  •  =  «   on  aura  Texcenctriiti 
^  63*'^66i977 

)»r  la  série  * 

_i«—    11    «»— '      587        u*^       4o583       «'+ 

a  768  g33o4o  2642411620 

La  ç^nantité  «  est  toujours  une  fraction  très-petite  principalement 


N 


122S  ASTRONOMIE 

En  effets  dans  ces  points,  les  deux  soleils  se  meuvent 
pendant  quelques  instans  avec  même  vitesse.  Le  mouve* 
ment  du  vrai  soleil  est  donc  alors  égal  à  son  moyen  mouve- 
ment tropique,  ou  a  1^^09516.  C'est  le  caractère  auqod 
on  reconnaît  l'époque  de  la  plus  grande  équation* 

Il  y  a  deux  points  semblables  dans  l'orbite,  et  eommt 
sa  figure  est  symétrique ,  il  est  de  toute  nécessité  qa'ib 
soient  placés  symétriquement  de  part  et  d'autre  du  grand 
axe  ,  comme  dans  la  figure  55  où  ils  sont  désignés 
par  S  et  S',  D'ailleurs  l'équation  du  centre  est  additive 
ayant  le  passage  du  soleil  à  l'apogée,  et  soustractive  après: 
d'où  il  suit  que ,  dans  l'un  et  l'autre  cas,  le  soleil  vrai  est 
plus  près  de  l'apogée ,  que  le  soleil  fictif,  comme  le  re- 
présente la  fig.  55. 

On  voit  donc,  par  la  seule  inspection  de  cette  figure, 
que  si  l'on  pouvait  calculer  les  angles  S  T  S'^  sTsV;  leur 
différence  serait  égale  à  la  somme  des  angles  S  Ts,  S'  Ts'; 
ou  au  deuble  de  la  plus  grande  équation  du  centre  ^  car 
à  cause  de  la  symétrie  de  l'orbite,  les  deux  angles  STsj 
S'  T  s'  doivent  être  égaux. 

Or ,  si  l'on  représente  par  £  e  la  ligne  des  équinoxes, 

ponr  le  soleil.  Si  Ton  suppose  aTcc  l'auteur  de  la  mëcaniqnt  ci- 
leste  9  Ë  =  3^,i4o9  ,  au  commencement  de  1760 ,  on  aura 

=  3li1^^  =3      0,033629 

63°,  6620 

Ce  qui  donne    — .«  =  o,oi68i4. 

Le  second  terme    ii  a  *   est  au-dessous  de  0,000001 ,  et  par  coôit* 

768  ^ 

guent  insensible ,  on  aura  donc  en  se  bornant  au  premier» 

e  =  0^016814. 
C'est  le  résultat  adopté  par  l'auteur  de  la  mécanique  céleste  dans 
•a  table  des  élémens  des  planètes  ,  Syst.   du  Monde ,  p.  ii6«  ÏA 
forioqjie  précédante  a  été  trouyée  par  Lambert  £pU.  d«  Berlin. 
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langle  S  T  S'  est  facile  a  calculer.  C'est  la  différence  des 
longitudes  vraies  E  T  S ,  E  T  S' du  soleil ,  observées  dans 
h  points  de  la  plus  grande ^uation. 

L'angle  sTs'  ne  présente  pas  plus  de  difficnlté.  C'est 
l'angle  ^ue  le  soleil  aurait  décrit  en  vertu  de  son  moyen 
noiivement  tropique  pendant  le  même  intervalle  detems. 
n  est  égal  à  la  différence  des  longitudes  moyennes ,  ea  dési- 
psDt,  par  cette  expression,  les  longitudes  qnele  soleil  au- 
rai enesi  ces  deuxépoques,s'il  avait  marché  uniformément. 

Ainsi  lorsqu'on  a  deux  longitudes  proies  du  soleil  obser- 
vres  OUI  époques  de  la  plus  grande  équation ,  la  différence 
(fit  mouvement  vrai  au  moyen  mouvement  tropique  ,  dans 
k ïïJTne  intervalle,  eU  le  double  de  l'équation  du  centre. 

3i9.  Dans  tont  ceci  nous  n'avons  pas  eu  égard  au  dé- 
pWcRient  progressif  de-  l'orbe  solaire.  Cependant  il  in- 
Quesurles  pisitîons  du  soleil,  par  rapport  au  grand  axe 
(lesaQ  ellipse.  Par  l'effet  de  ce  déplacement ,  la  longitude 
obserïée  il  la  première  époque,  devient  trop  faible;  et  pour 
t)  nmener  au  même  point  de  l'ellipse  auquel  elle  répon- 
dait d'abord  ,  il  faudrait  lui  ajouter  tout  le  mouvement  du 
périgée ,  pendant  l'intervalle  de  la  première  à  la  seconde 
sWrïBtion.  Ainsi  l'angle  S  T  S'  déduit  de  U  différence  des 
longitudes  vraies ,  est  trop  fort  de  la  même  quantité.  Mais  la 
dilTérence  des  longitudes  moyennes  se  trouve  augmentée 
ie  U  même  manière  L'erreur  disparait  donc  du  résultat 
Enal ,  qui  est  la  différence  des  deux  précédens ,  et  tout 
K  rédait  à  la  règle  très^imple  que  nous  avons  donné. 

siG.  Par  exemple  ,  en  discutant  les  observalious  de 
HasVeline  pour  l'année  1775  ,  on  trouve  la  longitude 
J"  soleil  de  iS^gSSS  pour  le  2  avril ,  à  o^oSg?  lems 
Bojen  à  Paris  (a).  Le  soleil ,   à  cette  époque ,  était  fort 

layMemoireade  Berlin  pour  l'aonii  1785. 
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près  de  sa  pïus  grande  équalion  ^  circonstance  indiquée 
par  son  mouvement  diurne. 

Le  5o  septembre  suivant ,  à  g  >99â5  ,  la  longitude  du 
^leil  était  âoS^^ggSs  >  il  se  trouvait  encore  fort  près 
de  sa  plus  grande  équation, 

La  diSerence  des  deux  longitudes,  est  i95*,o387.  Pour 
nyoir  celle  des  deux  époques ,  il  faut  considérer  que  du 
a  avril  à  o^  au  5o  septembre  àio  ,ilyai82  jours. 
La  première  observation  est  plus  avancée  de  0^,0897  ;  la 
seconde  l'est  moins  de  0^0076  ;  ce  qui  fait  en  tout  0^^0972 
«L  retrancher  de  182  jours.  Le  reste  est  i8i';99028;  c'est 
l'intervalle  des  observations. 

Le  moyen    mpuvement   tropique, 
correspondant  à  cet  intervalle^  est.  .       4oo®.  181^,99028 

365',  24225a 

Ou.  .  .  , i9*»°>^^9i 

Le  mouvement  vrai  égale,  •     ig5*,o58'/ 

— ' •  I 

X<a  différence  est •         4^,27 o4 

Ce  qui  donne  pour  la  plus 
grande  équation  du  centre.         2^,1 352 

Pour  que  ce  résultat  fut  tout-à-fait  exact  ,  il  faudrait 
que  les  deux  longitudes  observées ,  Teussent  été  précis 
cément  aux  époques  de  la  plus  grande  équation ,  ce  qui 
est  peu  probable.  Mais  l'erreur  est  toujours  fort  légère, 
parce  que  vers  cette  époque  ,  le  soleil  vrai  et  le  soleil 
inoyen  se  suivent  à  peu  près  avec  la  même  vitesse  pendant 
l'intervalle  de  quelques  jours,  et  l'équation  du  centre  varie 
très-peu.  Cependant  pour  obtenir  un  résultat  plus  exact , 
on  opère  ici  comme  dans  les  observations  du  solstice. 
On  calcule,  d'après  les  tables,  ce  qui  manque  à  la  lon- 
l^itude  observée  pour  être  celle  de  la  plus  grande  çqua* 


lîoQ  y  et  c^est  ce  que  Von  peut  faire  avec  beaucoup  cl'eiacs* 
itflude  ,  d'après  la  râleur  à  peu  près  connue  de  l'excen- 
trtcité  (a).  On  ramène  ainsi  à  cette  époque  plUsîears 
observations  qui  la  {H^éoètlcnt  et  qui  la  suivent  de  peu  de 
jours.  Toutes  ces  obserratîons  donnent  l'équation  du 
centre  ,  telle  qu'on  aurait  du  l'observer  ,  si  elle  fut  arrivée 
à  midi  même  ;  et  une  moyenne  arithmétique  entre  tous 
ces  résultats ,  fait  connaître  très-exactement  sa  valeur. 
C'est  h.  peu  près  de  cette  manière  que  Delambre  Ta 
trouvée  égale  a  2<>,i594  pour  Tannée  1776.  On  en  déduit 
•immédiatement  l'excentricité  de  o^oi68o3  à  la  même 
époque. 

217.  Les  observations  que  nous  venons  de  discuter  , 
donnent  lieu  à  une  remarque  intéressante;  Xics  époques 
qui  les  séparent  sont  éloignées  l'une  de  l'autre  d'envi-^ 

(a)  Il  suiEt ,  poar  cela ,  de  calcaler  l'anomalie  qui  répond  à  la 
plus  grande  éqiiatiou  da  centre  ;  cor  cette  anomalie  étant  ajoutée  à 
ia  loagitade  de  I^ipogée  ,  on  retranchée  de  cette  longitude  ,  donnera 
les  deux  longitudes  du  soleil  qui  correspondent  aux  points  de  la  plus 
grande  équation.  Soit  e  rexcemricité ^  u  ranomalie  cherchée,  la 
formule  qui  la  donne  est 

„=x<K>«.^o,66        (3o  + 21^+5409. e*      07875  e'       ^  | 
*"o  977^4  128^^40960    ^i835oo8    ^        •/ 

Ponr  le  soleil  on  a  e=:  0,0168 

le  terme    21  e*   sera  moindre  que  0|00000i  ,  et  le  terme  qui  eQ 
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résultera  dans  la  valeur  de  u ,  sera  au-dessous  de  o^oooi ,  on  pourra 
donc  le  négliger  ,  et  l'on  anra  simplement 

n  =  loo»  — 63^fî6l977.  ~ 
q^ai  donnera  * 

n  =  100*»  —  0^,8021  =  99**,i979 
c'est  Tanomalie  du  soleil  qui  répond  à  la  plus  grande  équation  dif 
centre.  Elle  est  moindre  que  100° ,  mais  elle  en  différa  peu. 
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ron  182  jours,  c'est-à-dire  d'une  demi  année.  II  ÙLUtioml 
que  les  rayons  vecteurs  correspondans ,  se  trouyent  à  peu 
près  en  ligne  droite  ;  et  comme  nous  savons  d'aillean 
qu'ils  font  des  angles  égaux  avec  le  grand  axe  de  !'<»<- 
bite,  il  faut  qu'ils  soient  à  très -peu  près  perpendiçi»- 
laires  '  à  cet  axe.  Ainsi  l'anomalie  qui  répond  à  la  pins 
grande  équation  diffère  peu  de  l'angle  droit.  Le  calcd 
£stit  voir  que  cette  |irconstance  tient  à  la  petitesse  dt 
l'excentricité  (a). 

2 18.  La  comparaison  des  observations  prouve  que 
l'équation  du  ceuitre  diminue  à  peu  pz^s  uniformémenl. 
La  théorie  de  l'attraction  a  confirmé  cette  diminution, 
et  en  a  fait  connaître  la  valeur  plus  exactement  que  les 
observations  n^auraient  pu  faire.  Elle  est  de  o®;Oo58  par 
siècle  (b  }. 

219.  Ce  phénomène  suppose  une  diminution  analogue 
dans  l'excentricité  de  l'orbe  solaire ,  car  ces  deux  quantités 
sont  liées  entre  elles,  et  elles  doivent  croître  et  décroitreen 
même  tems ,  puisque  si  l'excentricité  était  nulle ,  l'équa- 
tion du  centre  serait  nulle  aussi.  La  théorie ,  en  mon- 
trant cette  dépendance ,  a  fait  connaître  la  diminution 
correspondante  de  l'excentricité.  £lle  est  de  o,oooo45553 
par  siècle  (c)  ,  le  demi  grand  axe  ,  ou  la  distance 
moyenne  étant  prise  pour  unité.  C'est  environ  1 548  lieues 

».^^-     "         Il  I       II  .  .111  — ^  ■— ^— — i^^  m 

(a)  Voyez  la  note  de  la  page  prëcédeate. 

(b)  Mëcaniqae  céleste  ,  t.  III ,  p.  90. 

(c)  On  peut  facilement  la  calculer  par  les  fonnales  de  la  p.  337 
car  la  diminution  séculaire  de  l'équation  du  centre ,  étant  o^,oo5l^ 
la  diminution  correspondante  de  l'excentricité  >  est 

1.      o,oo58 

2      53,661977 

o«         0^090045553 
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jenioo  ans ,  on  i5  lieues  et  demie  par  année  ^  en  n'éva* 
^uant  qu'à  34oooooo  de  lieues  la  distance  moyenne  du 
foleil  à  la  terre.  On  voit  cpie  des  fractions  qui  paraissent 
presque  insensibles  dans  le  ciel ,  deviennent  très-con- 
sidérables quand  nous  les  rapportons  à  nos  mesures. 

220.  Si  cette  diminution  était  toujours  progressive  ^ 
Tellipse  solaire  se  changerait  à  la  longue  en  une  circon- 
férence de  cercle ,  et  par  suite  l'excentricité  décroissant 
toujours  ,  la  terre  y  après  un  grand  nombre  de  siècles  y 
tomberait  enfin  sur  le  soleil.  Mais  la  théorie  de  l'attrac- 
tion a  prouvé  que  les  variations  de  Texcentricité  et  de 
l'équation  du  centre  ,  sont  périodiques  ;  en  sorte  qu'après 
avoir  diminué  jusqu'à  un  certain  terme  ,  l'excentricité 
croîtra  de  nouveau  ,  en  reprenant  successivement  les 
mêmes  valeurs.  Elle  oscillera  ainsi  dans  des  lunites  dont 
la  période  n'est  pas  encore  bieîi  connue,  mais  que  l'on 
sait  pourtant  devoir  être  fort  resserrées  ;  et  les  choses  se 
maintiendront  ainsi  éternellement  y  à  moins  que  quelque 
cause  extérieure  et  inconnue  ne  vienne  changer  l'état  actuel 
du  système  du  monde  y  et  modifier  les  loix  que  nous  j 
observons. 

221.  En  général  y  lorsque  nous  avons  déterminé  par 
les  observations  les  élémens  de  l'orbe  solaire  ^  nous  les 
avons  trouvés  assujettis  à  des  variations  très-lentes  et 
presque  insensibles.  Pour  calculer  ces  variations  ,  nous 
avons  comparé  les  élémens  observés  à  des  époques  très- 
éloîgnées  y  et  nous  en  avons  conclu  les  modifications 
progressives  qu'ils  doivent  subir.  Mais  dans  ce  calcul , 
nous  les  avons  toujours-  considérés  d'une  manière  isolée  ^ 
tandis  qu'en  eSet  ils  sont  liés  les  uns  aux  autres  y  de  sorte 
<[uc  leurs  altérations  ont  entre  elles  nne  certaine  dépcn- 
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^ance  :  c'est  ainsi ,  par  exemple ,  que  le  lieu  de  l'apoge» 
influe  sur  la  recherche  de  la  plus  grande  équation  ,  qui 
est  elle-même  dépendante  de  Texcentricilé.  H  est  donc 
pécessaire  d^avoir  égard  à  ces  rapports  pour  obtenir  la 
variation  des  éléraens  d'une  manière  exacte. 

C'est  l'analyse  qui  fait  connaître  cette  dépendance ,  et 
les  méthodes  qu'elle  emploie  pour  la  découvrir  sont  trop 
élevées ,  pour  que  je  puisse  en  parler  ici  ^  mais  en  sup* 
posant  la  connaissance  de  ces  rapports  y  on  peut  aisé- 
ment concevoir  la  marche  qu'il  faiit  suivre  pour  y  satis- 
faire,  et  je  l'exposerai  d'autant  plus  volontiers,  qu'elle 
donne  en  quelque  sorte  le  secret  de  l'exactitudf  actuelle 
des  tables  astronomiques ,  et  de  Taccord  qui  existe  dans 
leurs  résultats. 

222.  L'esprit  de  la  méthode  consiste  à  con'îger  les  éléJ 
mens  d'un  seul  coup  ,  et  tous  à  -  la  -  fois  par  un  gran^ 
nombre  d'observations ,  tel  que  looo  à  1200.  Pour  cela  j 
on  fait  d'abord  varier  chaque  élément  à  part  ,  d'une 
petite  quantité  ,  et  l'on  calcule  le  changement  qui  en 
résulte  dans  tous  les  autres.  Alors  en  représentant  1<^ 
véritable  correction  par  une  indéterminée ,  on  a  ,  par  un 
simple  proportion  ,  l'expression  analytique  de  soo  in 
fluençe.  En  faisant  la  même  opération  pour  tous  les  éié^ 
mens ,  on  obtient  pour  chacun  d'eux  des  valeurs  qui 
contiennent  les  résultats  indéterminés  des  corrections  de 
toutes  les  autres.  On  calcule  d'après  ces  valeurs  suppo- 
sées ,  les  expressions  analytiques  des  lieux  du  soleil  pod 
différentes  époques  ,  en  négligeant  les  carrés  et  les  pro 
duits  de  ces  petites  corrections  ,  qui ,  par  leur  petitesse 
ne  peuvent  être  d'aucune  influence.  En  comparant  cei 
résultats  avec  un  grand  nombre  d'observations  choisie 
parmi  les  plus  exactes  ^  on  a  autant  d'équations  aux 
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qudles  les  corrections  doivent  satisfaire  ,   et  que   l'ou 
aomme  pour  cela  équations  de  condition.  Si  les  observa- 
tions étaient  d'une  exactitude  géométrique  ,   il  suffirait 
de  former  autant  de  ces  équations  qu'il  y   a  d'élémens 
il  corriger.  Mais  comme  elles  comportent  toujours  quel- 
ques petites  erreurs ,  on  supplée  à  leur  imperfection  par 
leur   nombre.   On    combine    successivement  les   équa- 
tions de  condition  y  de  la  manière  la  plus  favorable  à  la 
détermination  de  chaque  élément ,  et  l'on  parvient  ainsi 
à  connaître  avec  la  plus  grande  exactitude  leurs  valeurs 
timnltanées  et  les  variations  trcs-lentes  qu'ils  éprouvent , 
auxquelles  on  a  donné  le  nom  AHnégalités  séculaires  (a). 

!225.  Les  élémens  de  l'ellipse  solaire  étant  bien  déter* 
minés  ,  il  ne  reste  plus  qu'à  construire  les  tables ,  c'est- 
à-dire  à  calculer  d'avance  pour  chaque  jour  le  lieu  du 
soleiL  L'analyse  fournit  pour  cela  des  méthodes  directes 
et  rigoureuses  ,  qui  font  connaître*  la  valeur  du  rayon 
vecteur  et  de  la  longitude  en  fonction  du  tems  y  à  par- 
tir d'une  époque  et  d'une  position  donnée. 

Il  n'est  pas  possible  d'exposer  ici  les  calculs  qui  con- 
viennent à  ces  valeurs  générales*,  je  vais  seulement  don- 
9ier  une  idée  de  leur  forme  et  de  l'usage  qu'on  en  fait* 
Nous  avons  reconnu  précédemment  que  le  mouvement 
du  soleil  peut  être  considéré  comme  composé  d'un  mou- 
vement circulaire  qui  en  fait  la  partie  principale  ,  et  d'une 
correction  dépendante  de  l'excentricité. 

D'après  cela,  on  conçoit  que  l'expression  analytique 
du  rayon  vecteur  doit  être  composée  de  deux  parties  ; 
la  première  constante ,  et  égale   au  demi  grand  axe  de 

I      (a)  Voyez  la  note  5  à  la  fia  du  Utit . 
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Tellipse ,  ou  à  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre  ;  i 
la  seconde  variable  ^  et  représentant  les  accroissemens  ou 
les  diminutions  de  celte  distance  dans  les  divers  points 
de  l'orbite.  ! 

De  méme^  l'expression  de  la  longitude 'moyenne  doit 
contenir  une  partie  proportionnelle  au  tems ,  et  relative 
au  mouyemént  circulaire,  ayec  une  correction  dépendante  | 
du  mouvement  elliptique ,  et  qui  est  l'équation  du  centre. 

Ces  corrections  du  rayon  vecteur  et  de  la  longitude , 
sont  périodiques  ;  et  se  renouvellent,  par  les  mêmes  degrés^ 
^  chaque  révolution  annuelle.  L'analyse  les  représente 
par  des  sinus  et  des  cosinus  d'angles ,  qui  croissent  pro- 
portionnellement au  tems.  En  effet ,  ces   quantités  sont 
également  périodiques  ^  car  le  sinus  d^un  angle ^  d'abord 
nul ,  quand  l'angle  est  nul ,  croît  ensuite  jusqu'à  100°  y  ou 
il   atteint  son  maximum  ;  de-là  ^  décroît  de  même ,  jus- 
qu'à !2oo^  y  ou  il  devient  nul  de  nouveau ,  puis  passe 
au-dessous  du   diamètre  ,  où  il  reprend  successivement 
les  mêmes  valeurs,  en  sens  contraire.  Les  cosinus  ont  une 
marche  analogue.  Ces  quantités  sont  donc  propres  à  repré- 
senter des  valeurs  périodiques  ,  et  la  théorie  de  l'altrac- 
tion  a  fait  voir  que  l'en  peut  exprimer  de  cette  manière 
toutes  les  inégalités  des  mouvemens  célestes.  L'expérience 
seule  aurait  conduit  au  même  résultat,    mais  par  une 
voie  plus  lente  ;  car  Lagrange  a  prouvé  que  si  plasieurs 
quantités  se  suivent  dans  une  marche  régulière ,  on  peut 
toujours  en  découvrir  la  loi  ;  mais  il  faut  pour  cela  que 
les  observations  soient  tout  à  fait  exactes ,   ou  du  nioin^ 
qu'elles  ne  comportent  que  de  très-pelites  erreurs  (a).  La 
théorie  du  mouvement  elliptique  fournit  donc  le  moyen 

(a)  Mémoires  df  raeadëvii*,  ponr  1772  ,  p.  5i3. 
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àepréYemTf  en  ceU;  les  observations;  et  d'anticiper  sur  U 
suite  des  tems. 

Enfin  ^  comme  les  corrections  du  mouvement  ciît^u- 
laire  du  soleil  sont  toutes  fort  petites  y  puisqu'elles  dé- 
pendent de  l'excentricité ,  l'analjse  les  donne  en  série , 
c'est-à-dire,  qu'elles  sont  exprimées  par  une  suite  de 
termes  ,  ordonnés  suivant  les  puissances  de  Texcentricité , 
et  par  conséquent  de  plus  en  plus  petits.  Gomme  on  peut 
désirer  de  connaître  ces  formules  ^  je  les  ai  rapportées 
dans  la  note  6  que  Pon  trouvera  à  la  fin  du  livre. 

Les  valeurs  absolues  du  rayon  vecteur  et  de  la  Ion- 
gitade  dépendent  des  élémens  de  l'ellipse^  et  comme  ces 
élémens  changent  peu  à  peu  avec  le  tems ,  en  raison  dea 
inégalités  séculaires ,  les  tables  construites  sur  leurs  va-* 
leurs  actuelles  ne  pourraient  servir  que  pendant  un  tems 
assez  court.  Pour  éviter  cet  inconvénient ,  on  a  joint  aux 
tables  les  corrections  que  la  variabilité  des  élémens  doit 
j  introduire  à  la  longue ,  et  de  cette  manière  elles  peu« 
vent  s'étendre  à  un  grand  nombre  de  siècles  avant  et 
après  l'époque  pour  laquelle  elles  sont  calculées* 

224.  En  comparant  les  résultats  de  ces  tables^  avec  de 
longues  suites  d'observations  très-exactes ,  on  a  reconnu 
que  le  mouvement  elliptique  du  soleil  ne  suffit  pas  tout 
a  fait  pour  les  représenter.  On  a  découvert  ainsi  dans  ce 
mouvement  de  petites  inégalités  que  l'on  n'avait  pas  aper- 
çues d'abord,  et  que  l'on  a  nommées  perturbations,  La 
théorie  de  l'attraction  en  a  fait  connaître  les  lois  et  méms 
a  donné  la  grandeur  de  quelquçs-unes.  On  a  calculé 
les  valeurs  des  autres  par  la  méthode  des  équations  de 
condition  ^  et  on  a  joint  ces  résultats  aux  tables ,  comme 
autant  de  corrections  à  faire  au   mouvement  elliptique. 

335.   Pour  completter  ces  notions ,  il  me  reste  à  £siira 


connaître  en  peu  de  mots  la  constructioti  de  ceé  ïaHéê 
et  la  manière  d'en   faire  usage. 

L'époque  qui  lear  sert  d'origine ,  et  de  laquelle  elle, 
{)artent  ^  est  le  3 1  décembre  a  midi  y  tems  moyen ,  pour  Ité 
années  communes,  et  le  i*'  janvier  à  midi ,  lems  moyens 
pour  les  années  bissextiles.  Cette  dilFérence  a  été  introduite 
pour  pouvoir  transporter  facilement  les  moyens  moUte^ 
mens  des  tables^  d'une  année  à  l'autre.  En  eifet^  supposons 
les  calculés  pour  une  année  commune  y  et  qu'on  ireuillé 
passer  de-là  à  une  bissextile  y  pour  laquelle  on  ait  cohservé 
la  même  époque  du  3i  décembre.  Il  n'y  aura  rien  à  chan- 
ger dans  les  deux  premiers  mois  y  parce  qUe  les  lieux  du 
soleil  redeviennent  les  mêmes  après  une  année,  mais  A  h 
fin  de  février  de  l'année  bissextile  ,  on  devra  ajouter  lé 
mOuveltient  pour    un  jour  ,   à,,  cause  du  jour   interca- 
laire qui  se  place  à  cette  époque.  La  longitude  du  aoleil 
Be  trouvera  donc  augmentée  de  cette  quantité  ,  et  eetté 
augmentation  se  perpétuant  jusqu'à  la  fin  de  l'année^  it 
faudra  pour  employer  les  résultats  des  années    précé-^ 
dcnles  y  les  avancer   tous  ,  d'un  jour  y  pendant  les  dis 
derniers  mois.   Au  lieu  de  cela ,  si  on  prend  le  -premier 
janvier  pour  l'époque  de  l'année  bissextile^ les  longitudes 
moyennes  de  l'année  précédente  seront  trop  fortes  d'un  jonr 
pendant  les  deux  premiers  mois ,  et  il  faudra  les  diminuer 
de  cette  quantité  pour  les  adapter  à  Tannée  bissextile;  mais 
à  la  fin  de  février  ,  radditioii  du  jour  intercalaire  supplée 
à  ce  retard  ,  et  Ton  est  d'accord  pour  le  reste  de  l'année^ 
Cette  difféience  d'époques  est  doue  -utile  pour  simplifier 
le  calcul  d'une  année  à  l'autre.  C'est  pourquoi  on  l'a  gé- 
néralement adoptée.      * 

Comme  l'instant  où  l'on  compte  midi  n'est  pas  le  même  dam 
les  pays  qui  n'ont  pas  la  même  longitude  §  i3g ,  il  fallait; 
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pOfor  lier  les  observations  enlrë  elles ,  conTenSr  d'ane  épo- 
que commune  ,  qui  fut  fixée  par  un  phénomène  astro-« 
nomique  iustantanné.  On  a  choisi  pour  cela  Tinslant  da 
passage  du  soleil  à  Papogée   de  son  orbile. 

Liorsqae  cet  instant  est  connu  ,  on  ajoute  à  la . longitude 
du  soleil  le  moyen  mouvement  jusqu'au  5i  décembre  ou 
au  i.*' janvier  à  midi  ,  et  l'on  a  la  longitude  moyenne  da 
soleil  pour  cette  époque ,  ou  V époque  des  tables,  £n  eÏÏÎet  ^ 
lorquè  le  soleil  est  apogée  ou  périgée^  son  lieu  Vrai  coïn* 
elde  avec  son  Heu  moyen  2 15,  et  la  longitude  vraie  e&i 
la  même  que  la  longitude  moyenne  21 4. 

£n  ajoutant,  jour  par  jour ,  à  ce  résultat  le  mouvement 
diurne  du  soleil ,  on  aura  la  longitade  à  midi  pour  tous 
les  jours  de  l'iannée. 

226.  Par  exemple ,  suivant  les  observations  de  Masle«* 
line  «  calculées  par  Delambre ,  le  soleil  a  passé  à  sou 
apogée-  le  3o  juin  1780  à  01 8*43' ,  tems  moyen  à  Pa- 
ris (a)«  Sa  longitude  exprimée  en  degrés  sexagésimaux^ 
était  alors  égale  à  99^8'5o"i7»  C'était  donc  en  même  tems 
fa  longitude   moyenne.     . 

Depuis  cet  .instant  jusqu'au  5i  décembre  1780  à  midi 

moyen,  il  s'est  écoulé  i83»j3Hi'r7"  ^  qui  a  raison  de 

m^  e>  z    .-      '  A' ^  '     l  36o°.ï 33,08700» 

S6o^  pour  une  année  tropique  ,  donnent  — - — --— — i— ^ 

ou  i8i^2o'46"^5   pour    l'accroissement    de  la  longitude 

moyenne  dans  cet  intervalle. 

Ajoutant  ce  résultat  au  précédent  ,oaa  28o®29'37",2« 
C'est  l'époque  des  tablés  du  soleil  pour  Tannée  1781, 

(a)  J'emploie  ici  les  ancicnàes  drrision»  du  cercib  et  du  jour ,  parce 
qu'elles  sout  eocore  employées  dans  toutes  les  tables  asironomiquear 
dont  cet  article  suppose  Tosage  ^  ainsi^  les  b.c.arei  y  .sont,  comptée» 
il  partir  de  midi^ 
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L'apogée  s'est  déplacé  dans  cet  intervalle  d'trne  qnn* 
tilé    égale    à    ^^'':^^'9»7oo^  ^^  ^  jj  ^^^^     .^^  ^ 

résultat  à  la  longitude  de  l'apogée  au  3o  Juin  1780. 
On  aura  ainsi  99^92i''>9  pour  jcette  longitude.  Cette 
quantité  se  trouve  ainsi  toute  calculée  dans  les  taUtt. 

227.  Lorsqu'on  connaît  l'époque  pour  une  année ,  il 
est  facile  de  l'obtenir  pour  l'année  suivante.  H  suffit  d'a- 
jouter le  moyen  mouvement  du  soleil  pour  565  Jean, 
s'il  s'agit  d'une  année  commune  y  et  pour  566  ^  s'il  s'agit 
d'une  bissextile.  Dans  le  premier  cas  c'est  559^45'4o^',4; 
dans  le  second,  c'est  36o''44'48''y8.  En  remettant  du  résultat 
les  circonférences  entières ,  la  somme  est  l'époqoe  cherchée. 
On  trouve  ces  époques  toutes  calculées  dans  les  taiUes , 
pour  un  grand  nombre  d'années  d'avance. 

228.  Supposons  maintenant  que  l'on  demande  le  Hea 
elliptique  du  soleil  pour  le  28  janvier  1781  à  midi-,  tems 
moyen  à  Paris.  L^intervalle  de  cet  instant  à  l'époque  est 

28  jours,  qui  donnent  ■„^,—, ou...    27*'55'55",2 

o65,242a5o  • 

pour  l'accroissement  de  la  longitude  moyenne. 
Ajoutons  la  longitude  de  Tépoque  , 

qui    est. stSo^  29'  5/",  2. 

On  a  la  longitude  moyenne  du  soleil 

pour  l'instant  demandé ,  égale  à.  .     5o8^     5'  So^',  4. 

Tenons  maintenant  aux  inégalités. 
La  longitude  de  l'apogée  à  l'époque 

était 99«       9'  21",  9. 

Son  mouvement  pour  28  jours  est.     .  4",  8. 
Longitude  de  Tapogée  à  l'instant  de- 
mandé  •        99**     9'  26",  7. 

Si 
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&  i'ota.  retranche  ce  résultat  de  là 

longitude  moyenne  ,  on  aura  la 

distance  moyenne  du  soleil  à  l'apo- 
gée dtî  son  orbite,  c'est  -  à  -  dire , 

l'anomalie  qui  aurait  lieu  si  son  mou- 

ftient«at  été  uniforme.  C'est  ce  que 

l'on  nomme  Vanomalie  moyenne  ^ 

elle  est  de.     ........      nôH^  66'    5",  7. 

Quand  on   connaît    cette  quantité  > 

les  tables  donnent  l'équation  du 

centre  qui  y  correspond  ;  elle  est 

de. 56'  53",  7. 

En  l'ajoutant  à  la  longitude  moyenne  _ 

au  28  janyter  à  midi ,  on  ai;ira.     .      3og^     2'  24^',  i. 

C'est  1^  longitude  vraie  à  cette  époque ,  ou  le  lieu  ellip* 
ligne  du  soleil. 

229.  Dans  ce  calcul  nous  n'avons  pas  eu  égard  aux 
perturbations.  Un  semblable  détail  nous  mènerait  trop 
loin.  On  peut  consulter  sur  ce  sujet  les  tables  du  sioleil 
insérées  dans  la  troisième  édition  de  l'Astronomie  de 
Lalande.  On>  y  trouvera  toutes  les  équations ,  et  la  ma* 
nière  de  s'en  servir.  Je  me  bornerai  à  remarquer  que  ces 
tables  seront  beaucoup  plus  commodes, quand  elles  seront 
calculées  suivant  la  nouvelle  division,  en  parties  déci- 
Biales  du  quart  du  cercle. 


% 
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CHAPITRE    VII  L 

iSur  T inégalité  des  jours  et  sur  V équation  du  tenu» 

23o»  iVl  AiNTEKANT  que  noos  connaissons;  avec  exactitade, 
la  marche  du  soleil  et  les  dimensions  de  son  orbite ,  il 
doit  être  possible  de  calculer  l'arc  qu'il  décrit ,  parallè- 
lement à  l'équateur  ,  dans  chaque  jour  de  l'année.  Si 
nous  comparons  ce  mouvement  réel  et  vs^riable  à  son  mou- 
vement moyen  ^  la  différence  nous  donnera  Véquatm 
du  temë.  On  peut  donc  calculer  cette  équation  par  la  seule 
théorie ,  et  cela  est  très-avantageux  ^  car  on  l'obtient  ainsi 
très- exactement  sans  avoir  besoin  de  recourir  aux  observa- 
tions y  et  de  plus  y  comme  on  connaît  les  élémens  dentelle 
g e  compose  ^  on  peut  prévoir  les  variations  qu'elle  doit 
subir.  Cherchons  donc  à  j  parvenir  de  cette  manière. 
Pour  cela  comparons  d'abord  le  jour  solaire  à  quelque 
période  fixe^  par  exemple ,  au  jour  sydéral^  et  voyons 
en  quoi  ils  diffèrent.  Si  l'on  imagine  deux  méridiens  menéa 
par   les  deux  extrémités  de  l'arc  de  l'éclLptique  que  le 
soleil  décrit  dans  un  jour ,  l'arc  de  l'équateur  que  ces  mé- 
ridiens interceptent ,  est  la  différence  cherchée  ;  car  lors- 
que la  rotation  de  la  sphère  céleste  est  terminée  ^  il  faut 
encore  que  ce  petit  arc  de  l'équateur  traverse  le  plan  du 
méridien  ,  avant  que  le  soleil  j  passe.  Or  ^  cet  arc  ^^ 
pas  toujours  de  la  même  longueur  y  comme  nous  le  prou- 
verons tout-à-l'heure ,  et  c'est  pour  cela  que  les  joun 
solairss  sont  inégaux.  : 
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Ik  le  seràiiBnt  encore  même  quand  le  soleil  parcoure 
inût.  Péclip tique  d'un  mouvement  uniforme  y  en  y  décrî- 
Yant  chaque  jour  des  arcs  égaux.  En  effet ,  à  cause  de 
IV>bliquilé  de  Fécliplique ,  ces  arcs  prennent  successiTe- 
uent  diverses  inclinaisons  y  par  rapport  à  l'équateur.  Dans 
ïe'ifms  des  éqninoxes,  ils  coupent  ce  plan  sous  un  anglj» 
égal  à  l'obliquité  de  Fécliptique  ,  parce  que  leur  direction 
est  alors  perpendiculaire  à  la  ligne  des  équinoxes  qui  est 
la  commune  section  de  Técliptique  et  de  l'équateur.  Au 
contraire ,  dans  le  tems  des  solstices  ,  ils  deviennent  pa- 
rallèles k  cette  même  droite.  Les  méridiens  menéd  par  les 
eitrémités  des  arcs  diurnes ,  près  du  solstice,  sont  donc  plus 
tcartés  qu'ils  ne  le  seraient  s'ils  comprenaient  le  même 
arc  de  l'édiptique ,  près  des  équinoxes  ;  et  comùie  l'écaft 
^e  ces  méridiens  mesure ,  sur  l'équateur  y  les  retards  suc-> 
eeiii6  an  soleil ,  ces  retards  sont  inégaux  et  plus  petits 
daaa  les  équinoxes  que  dans  les  solstices  (a). 

lies  variations  journalières  du  mouvement  du  soleil^dans 
jon  orbite ,  sont  une  autre  cause  d'inégalité  ;  car  elles 
augmentent  ou  diminuent  les  arcs  diurnes  que  le  soleil 
clécrilSiir'l'écliptique^  ce  qui  change  encore  l'écart  des 
méridiens^  et  la  longueur  des  arcs  de  l'équateur ,  quijont 
compris  entre  eux. 

â3i.  Oh  voit  donc  que  l'inégalité  des  jours  solaires  est 
jaç  à  deux-  causes  distinctes ,  l'obliquité  de  l'écliptique  et 
Finégalité  du  mouvement  propre  du  soleil.  Ces  deux  causes 
on^  chacune  leur  action  à  part ,  de  sorte  qu'il  faudrait  les 
déCnûre  toutes  deux ,  pour  que  les  jours  solaires  devinssent 
^anx; 'c'est-à-dire,  qu'il  faudrait  que  le  mouvement  du 
soleil,  dans-  son  orbite ,  devint  uniforme,  et  que  le  plan 


(a)  .VojeaoU  note  7  à  UAn  çlu .livre. 
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de  l'écUptique  coïncidât  avec  l'équateur.  Or,  oà  cti* 
montre  ,  par  la  théorie  de  l'attraction ,  que  cela  n'arrWeni 
jamais.  s 

ix5i.  Pour  calculer  les  inégalités  des  jours  solaires j  fk 
former  la  valeur  de  l'équation  du  tems^  il  faut  calcokr 
les  arcs  que  le  soleil  décrit  chaque  jour  sur  l'écliptique^  eÂ 
vertu  de  son  mouvement  elliptique  y  projetter  ces  arcs  sur 
Téqualcur,  et  en  retrancher  le  mojen  mouvement  diurne  i 
la  différence  donnera  l'équation  du  tems  qui  eonvient  k 
chaque  jour  dé  l'année. 

255.  Pour  représenter  ces  résultats  par  la  géométrie  y. 
on  conçoit  un  soleil  fictif  qui  décrit  le  grand  eerde-tch 
l'écUptique  ,  d'un  mouvement  uniforme  y  et  qui  'passe  a» 
périgée  et  à  l'apogée  en  même  tems  que  le  soleil  Térilalile^ 
Cet  astre  fictif  est  déjà  exempt  des  inégalités  du  .meuve «• 
ment  elliptique.  On  conçoit  ensuite  un  troisième  âôleil 
qui  passe  par  les  équinoxes  en  même  tems  que  le  secoadyi 
et  qui  se  meut  dans  l'équateur  avec  un  mouvement  uni- 
forme y  de  manière  que  les  distances  angulaires  de 
deux  astres  fictifs ,  à^l'équinoxe  du  printems  y  sont 
tamraent  égales  entre  elles.  L'effet  de  l'obliquité  de  l'éclip^ 
tique  disparait  donc  pour  ce  troisième  soleil  \  et,  commft 
on  a  corrigé  l'inégalité  du  mouvement  propre  y  par  Ift 
première  supposition ,  sa  marche  n'est  plus  assujettie  i 
aucune  irrégularité  :  c'est  elle  qui  mesure  le  /«sm  moyek 
des  astronomes. 

254.  hejour  moyen  est  l'intervalle  de  tems  compris  entrt 
deux  passages  consécutifs  de  ce  soleil  fictif^  au  ménilioai^ 
et  le  minuit  ouïe  midi  moyens  sont  les  instans  de  son  pas^ 
sage.  Le  moment  oii  il  arrive  à  Téquinoxe  ^  détermiDS 
Véquiuoxe  moyen  :  on  l'obtient  par  une  simple  proportion;^ 
lorsque  l'on  connaît  la  longitude  du  périgée,  et  Tépoquc 
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i  laqudle  le  Trai  soleil  s'est  trouvé  dans  les  alisides.  Le 
tems  qui  s'écoule  entre  deux  retours  consécutifs  au  même 
équinoxe  moyen ,  forme  Vannée  moyenne  tropique  ,  qui 
contient  365^y2^225o ,  comme  nous  l'avons  déjà  trouvé 
plus  haut.  £lle  difiere  un  peu  de  l'année  véritable ,  dans 
laquelle  le  déplacement  progressif  de  l'orbe  solaire  pro- 
duit de  légères  variations ,  parce  que  la  vitesse  du  soleil 
est  inégale  dans  les  différens  points  de  son  ellipse,  qui 
arrivent  successivement  k  l'équinoxe  (a). 

a35.  En  général ,  il  est  facile  de  trouver  le  lieu  du 
soleil  mojen  dans  le  plan  de  l'équateur,  à  un  instant 
quelconque  donné  ;  car  il  suffit  de  calculer ,  pour  cet 
instani,  la  valeur  de  la  longitude  moyenne ,  et  cette  Ion-* 
gitnde,  reportée  dans  le  plan  de  l'équateur,  est  l'asccpa- 
sion  droite  du  soleil  moyen  ,  ou  V ascension  droite  , 
moyenne  du  soleil. 

Oa  peut  également  déterminer  la  projection  du  soleil 
ymi  sur  le  plan  de  l'équateur  y  d'après  l'observation  ou  le 
calcul  de  sou  ascension  droite  ;  mais  sa  marche  étant 
inégale,  tandis  que  celle  du  soleil  moyen  est  uniforme,  ces 
dieux  astres  ne  se  trouvent  pas ,  en  général ,  sous  le  même 
néridien,  et  l'ascension  droite  moyenne  diffère  de  l'as- 
cension droite  vraie.  Cette  différence  réduite  en  tems ,  à 
raison  de  la  circonférence  entière  pour  un  jour ,  indiqi^e 
llntenralle  dont  le  vrai  soleil  suit  ou  précède  l'autre  : 
c'est  donc  Véqu^oUion  du  tems  ;  elle  est  tantôt  addiîive, 
tantôt  soustractive  ;  et  ^  par  une  propriété  très-remar-* 
qnable ,  elle  devient  nulle  d'elle-même  quatre  fois  dans 
l'année. 

a56.  Pour  sentir  la  raison  de  ce  phénomène,  il  faut 

(a)  Voyez  la  nou  ^  à  la  fia  da  livre. 
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se  rappeler  que  ,  si  l'on  prend  sur  l'écUplîquc  âenx'arct 
égauiL^  le  premier  prës  de  réquinoxe,Ie  second  pr^  Ai 
solstice ,  et  qu'on  les  rapporte  à  l'équateur ,  en  menant  des 
méridiens  par  leurs  extrémités ,  les  arcs  interceptés  sin*]%« 
quateur  ^  par  ces  méridiens ,  seront  inégaux  \  le  premier 
moindre ,  et  le  second  plus  grand  que  l'arc  donné  5  ^* 

Concevons  maintenant  deux  soleils  S"  et  S'" ,  partû 
en  même  tems  de  l'équinoxe  ^  et  décrivant  d'un  mouve- 
ment égal  et  uniforme ,  le  premier  S"  l'écliptiqne  ,  le 
second  S'"  l'équateur  fig.  77  ;  et  supposons  qu'on  rapporte 
leurs  mouvemens  à  ce  dernier  plan.  S'"  devancera  d'a- 
bord le  méridien  de  S"  ;  mais  ensuite  celui-ci  a*én  rap- 
prochera ^  et  ils  arriveront  ensemble  au  solstice.  Alon  ee 
sera  le  méridien  de  S"  qui  devancera  S'"  jusqu'au' second 
équinoxe^  où  ils  arriveront  en  même  tems.  Les  mêmes 
circonstances  se  reproduiront  dans  l'autre  moitié  de  For- 
bite^  et  les  positions  des  deux  astres  ,  rapportées  à  Péqua- 
teur^  coïncideront  quatre  fois  dans  l'année  ;  aux  deux  éqm^ 
noxes  et  aux  deux  solstices. 

237.  Dans  la  nature  ^  le  soleil  mojen  ne  part  pas  de 
réquinoxe  en  même  tems  que  le  soleil  vrai  ;  ib  ne  doivent 
donc  plus  se  rencontrer  aux  mcmes  points.  L'inégaKté  da 
mouvement  propre  du  soleil  dans  l'écliptique,  altère  en- 
core cette  difFcrence  ;  mais  ces  causes  réunies  ne  font  que 
changer  lea  époques  des  rencontres  des  deux  soleils  ;  k 
nombre  de  ces  rencontres  reste  toujours  le  même. 

En  effet ,  en  admettant  la  position  actuelle  de  l'orbe 
solaire,  considérons  de  nouveau  les  deux  soleils S^ S'"  1 
partant  ensemble  de  l'équinoxe  d^automne  pour  aller  vert 
le  péiîgée.  Le  vrai  soleil  S'  qui  parcourt  l'écliptique; 
étant  rapporté  par  son  méridien  au  plan  de  l'équatevri 
se  trouve  alors  derrière  eux^  car  il  est  précédé  par  S'' 
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fosçi'aa  périgée^  2 13.  Yojonsmainteuantdaïui  quel  ordre 
^exécute  la  marche  de  ces  astres.  Jusqu'au  sobtice^  S'  '  pré- 
cède S" ,  et  S"  précède  S'  :  leur  ordre  est  donc  S' ,  S" ,  S". 
Au  solstice  S"  rejoint  S'",  ensuite  le  dépasse,  ce  qui  donne 
l'arrangement  S',  S"' ,  S"  ;  mais  au  périgée  S'  rejoint  S'% 
et  ensuite  le  précède.  Pour  cela  il  faut  que  S'  et  S'"  se 
rencontrent  dans  l'intervalle.  La  marche  des  trois  astres 
devient  alors  S"'^  S'' ,  S'.  Ainsi,  entre  le  solstice  d'hiver 
el  le  périgée ,  le  vrai  soleil  S%  rapporté  à  l'équaleur,  ren- 
contre le  soleil  mojen  S"',  et  l'équation  du  tems  devient 
«inlle. 

Dqpnis  le  périgée ,  jusqu'à  l'équinoxe  duprintems,  S' 
devance  S''^  et  S''  devance  S'";  il  ne  se  fait  donc  point 
de  rencontre  dans  cet  intervalle.  A  l'équinoxe ,  S'''  rejoint 
&f,  ensuite  le  dépasse ,  et  l'ordre  des  trois  astres  devient 
S^',  S'^*f  S'  -,  mais  S'''  ne  peut  pas  rester  long-lems  compris 
entre  les  deux  autres;  car,  dans  chaque  quart  de  cercle , 
l'écart  de  S''' et  de  S"  va  jusqu'à  2%7483^  comme  on  peut 
le  voir  par  le  calcul  (a)  ;  celui  de  S'  et  de  S''  au  con- 
traire ne  s'élève  jamais,  dans  l'éciiptiqne,  qu'à  a^<^i38o  ;  c'est 
présentement  la  plus  grande  équation  du  centre,  et  comme 
die  a  lieu  près  des  équinoxes ,  dans  la  position  actuelle  de 
l'orbe  solaire,  l'arc  qui  lui  correspond,  sur  l'éqnateur, 
est  encore  plus  petit  qu'elle.  On  conçoit  donc  qu'après 
l'équinoxe  du  printems ,  et  avant  le  solstice  d'été,  il  doit 
arriver  un  moment  où  le  soleil  moyen  S'"  atteint  le  mé-  . 
ridien  de  S' ,  alors  l'équation  du  tems  est  nulle  pour  la 
seconde  fois. 

De-là ,  en  allant  vers  le  solstice  d'été ,  la  marche  des 
trois  soleils  se  fait  dans  l'ordre  S",  S' ^  S^''.  Au  solstice 

(a).  Voyez  la  note  8  à  la  fia  du  lirre. 
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S''  rejoint  S"'  ensuite  le  dépasse.  Cependant  S'  précjMl 
S"  jusqu'à  l'apogée,  par  conséquent  le  méridien  de  Sf 
rencontre  encore ,  avant  le  solstice ,  le  soleil  moyen  9"  et 
l'équation  est  nulle  pour  la  troisième  fois. 

Depuis  le  solslice  jusqu^à  l'apogée ,  la  marche  des  tank 
astres  se  fait  dans  Tordre  S''' ,  S''  ,S'yk  l'apogée  S"  atteint 
S'^  ensuite  le  dépasse  jusqu'au  périgée,  ce  qui  donne  Par^ 
rangement  S'",  S',  S'.  Or,  à  l'équinoxe  d'antomne^  S"'  re- 
joint S"  ;  par  conséquent ,  il  rencontre  dans  l'interraBe 
le  méridien  de  S',  et  l'équation  du  tems  devient  nvUenne 
quatrième  fois. 

Alors  l'ordre  des  trois  soleils  redevient  S'  S"  S"',  et  les 
mêmes  apparences  se  reproduisent  dans  le  même  ordre  ^  à 
chaque  révolution  (a). 

238.  On  voit,  par  ce  simple  exposé,  qu'en  verta  de 
Tobliquité  de  l'écliptique ,  combinée  avec  le  mouvemeni 
inégal  du  soleil ,  l'équation  du  tems  devient  nulle  quatre 
fois  dans  l'année  ;  savoir  :  une  fois  entre  le  solstice  d'hivef 
et  le  périgée^  deux  fois  entre  l'équinoxe  du  printems  et 
le  solstice  d'été,  et  une  dernière  fois  entre  l'apogée  el 
l'équinoxe  d'automne.  On  voit  aussi  que  les  époques  de 
ces  phénomènes  varient  avec  la  position  du  ^grand  axe  de 
l'orbe  solaire.  En  ce  moment  elles  se  trouvent  placées  ven 
les  24  décembre,  i5  avril ,  i5  juin  et  3i  août. 

aSg.  Si  l'inclinaison  de  l'écliptique  sur  le  plan  de  Fé- 
quateur  était  nulle,  en  sorte  que  ces  deux  plans  coïn- 
cidassent toujours ,  la  partie  de  l'équation  du  tems  qui 
dépend  de  cette  inclinaison  ,  serait  nulle  aussi.  Alors 
le  mouvement  moyen  et  le  mouvement  vrai  ne  diffé- 
reraient l'un  de  l'autre  que  par  l'équation  du  centre.  Le 

■ 

(a)  Voye?  la  »oie  8  à  la  fia   du  livre* 


[ 


> 
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loldl  Trai  et  le  soleil  moyen  ne  se  joindraient  qu'au  pé« 
rigée  et  à  l'apogée ,  et  le  tems  vrai  ne  coïnciderait  avec  le 
tems  moyen  que  deux  fois  dans  Tannée ,  lorsque  le  soleil 
se  trouverait  dans  les  absides. 

24o.  D'après  ce  qu'on  vient  de  dire,  il  est  facile  de 
sentir  que  l'instant  du  midi  vrai ,  marqué  sur  une  méri- 
dienne,  par  l'ombre  d'un  style ,  diffère  en  général  du 
midi  moyen.  Mais  comme  on  connaît  ,  pour  chaque 
jour,  l'équation  du  tems,  on  peut  marquer,  pour  chaque 
**  }oar^  de  part  et  d'autre  de  la  méridienne,  la  direction 
et  la  limite  de  l'ombre ,  à  Tinslant  du  midi  moyen.  On 
a  ainsi  une  suite  de  points  qui  marquent ,  autour  de 
la  méridienne  v/aie ,  les  méridiennes  successives  du  so- 
leil moyen.  La  cour])c  qui  unit  leurs  extrémités  doit  évi- 
demment rencontrer  la  méridienne  vraie ,  en  quatre  points^ 
ccnrespondans  aux  quatre  iustans  de  l'année  où  l'équation 
da  tems  devient  nulle.  De  plus  ,  elle  doit  être  fermée  et 
rentrante'  sur  elle-même  ,  puisque  l'équation  du  tems  re- 
prend les  mêmes  valeurs  après  chaque  révolution  :  aussi 
cette  courbe  a-t-elle  à-peu-près  la  forme  du  chiffre  8. 
Mab  elle  n'est  pas  symétrique ,  parce  que  les  époques 
auxquelles  l'équation  du  tems  devient  nulle ,  sont  inéga- 
ment  éloignées.Onla  nomme  la  méridienne  du  tems  moyen  > 
et  lorsqu'on  la  trace,  autour  de  la  méridienne  vraie  ,  sur 
les  cadrans  solaires  ,  on  marque  sur  son  contour ,  des  si- 
gnes correspondants  aux  diverses  saisons ,  afin  de  re- 
connaître facilement  la  portion  de  la  courbe  qui  convient 
i  chaque  partie  de  l'année. 

Il  existe  une  méridienne  de  ce  genre  ,  tracée  par  Bou- 
dard ,  sur  le  palais  du  Luxembourg ,  à  Paris. 
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CHAPITRE    IX. 

Manière  de  rapporter  la  position  des  astres  au  plan  de 

récliptique* 

'a4i.  JTouR  déterminer  la  position  des  divers  points  dn 
ciel ,  nous  les  ayons  d'abord  rapportés  à  deux  plans ,  1 
l'horizon  et  le  méridien ,  qui  sont  fixes ,  pour  chaque  lieu 
de  la  surface  terrestre.  Le  besoin  de  comparer  facilement 
les  observations  faites  en  différens  lieux  ^  nous  a  fait 
chercher  d'autres  plans  indépendans  de  la  figure  de  la 
terre.  Lorsque  nous  avons  connu  le  lieu  de  l'équaieur 
céleste  y  et  la  manière  d'évaluer  les  angles  des  méri- 
^diens  par  la  mesure  du  tems  ^  nous  nous  sonimes  servis 
de  ces  données  pour  déterminer  la  position  des  astres  y  au 
moyen  de  leur  ascension  droite  et  de  leur  dédinaisoa 
observées. 

Enfin  y  comme  une  grande  partie  des  phénomènes  cé- 
lestes^ relatifs  à  notre  système  planétaire  ^  se  passent  sur 
le  plan  de  l'écliptîque  ,  ou  dans  des  des  plans  qui  lai 
sont  peu  inclinés  ^  nous  allons  les  y  rapporter  de  la  même 
manière  -y  ce  qui  sera  principalement  utile  dans  la  théorie 
des  planètes. 

Pour  cela^  on  conçoit ,  par  chaque  point  du  ciel; 
un  grand  cercle  perpendiculaire  au  plan  de  l'écllptiqne; 
c'est  ce  que  l'on  nomme  le  cercle  de  latitude.  Alors  li 
position  d'un  astre  se  détermine  par  deux  élémens. 

Le  premier  est  l'arc  de  grand  cercle  compris  entre 
l'ccliplique  et  l'astre.  Cet  arc  s'appelle  la  latitude» 

Le  second  est  l'arc  de  l'éclipliqne  compris  depuis 
l'équinoxe  du  printems  jusqu'au  cercle  de  latitude.  Ctt 
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l^cse  compte  dans  le  sens  du  mouvement  propre  du 
fideil ,  et  on  le  nomme  la  longitude  de  l'astre  ,  par  ana- 
logie à  la  longitude  du  soleil« 

Dans  la  fig.  75 ,  £Qe  représente  l'équateur  céleste, 
ELe  l'écliptique)  E  e  la  ligne  des  équinoxes,  S  A  la 
déclinaison  d'un  aslre  ,  A  E  son  ascension  droite,  SL  «a 
latitude,  EL  sa  longitude. 

On  n'observe  pas  immédiatement  la  latitude  et  la  lon^ 
gitude  des  astres ,  parce  que  Tinstrument  qui  les  donne- 
rait serait  trop  difficile  à  vérifier  ;  mais  on  les  déduit 
de  la  déclinaison  et  de  l'ascension  droite  ;  il  ne/aut  pour 
cela  que  résoudre  deux  triangles  spbériques  SAE,  SEL.  (a) 
lia  latitude  est  boréale  ,  ou  australe ,  selon  que  l'astre 
est  situé  au  nord  ou  au  midi  de  l'écliptique. 


(a)  Dans  le  triangle  8  A  E  ,   rectangle  en  A  ,  on  connaît  la  dé- 

clinaisoaSA,  et  l'ascension  droite  AE.  On  peut  donc  calcoler  le 

c6të  S  B  par  la  formule  '^ 

„  „       COS.  SA.  COS.  AE 

COS.   S  E  ==  

il 

&  est  le  rayon  des  tables. 

On  connaîtra  de  inême  Tangle  obliqne  S  E  A ,  par  la  formule 

_  _  .        R  tang.  S  A 

tang.  SEA= .     ■    _ 

sm.  AE 

Arec  ces  données  ,  on  trouvera  l'angle  SEL}  car 

SEL  =  AEL  —  S  E  A }    AEL  =  200*^  —  ob.  de  Pëclip. 

par  conséquent 

r  SEL  =  2oo  — SEA— obl.  de  Tëclip. 

Alors  ,  dans  le  triangle  SEL  ,  rectangle  en  L,  on  connaîtra  on  angle 

obliqne  SEL,  et  Phjpotbénuse  S  E.  On  aura  donc  les  deux  autres 

côtes  par  ces  formules. 

..        sin. SE.  sin.  SEL  „.        tang.  SE.  cos. SEL 

8in.  S  L  = tang.  EL  = ~ 

B.  R 

Comme  on  même  sinus  répond  à  plusieurs  angles  ,  on  choisira  les 

arcs  S  L  £L  ,  d'après  la  position  boréale  ou  australe  de  l'étoile. 
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CHAPITRE    X. 

Deè  taches  du  soleil:  de  sa  forme ,  de  ea  rotèUitnh 

242.  INous  venons  cle  calculer,  avec  la  dcmiërc  exa^- 
titude  9  les  mouvemens  du  soleil  :  chercbons  maintenaot  k 
acquérir  quelques  notions  sur  sa  forme ,  et  sur  sa  nature. 

A  la  vérité  ;  nous  sommes  si  éloignés  de  lui ,  que  noi 
connaissances ,  sur  ces  deux  points ,  semblent  devoir  tou- 
jours être  fort  incertaines  *,  mais  on  désespère  moins  an 
succès  ;  quand  on  considère  les  résultats  que  nous  avons 
déjà  obtenus  ;  et ,  quelques  petites  différences  que  puisse 
nous  présenter  cet  astre ,  à  la  distance  ou  il  est  placé  ,  on 
peut  être  sûr  qu^elles  n'échapperont  pas  à  des  observations 
précises  et  multipliées. 

Le  soleil  nous  offre  l'aspect  d'un  disque  arrondi  et  lu- 
mineux y  mais  il  n'en  faut  pas  conclure  que  sa  surface 
est  réellement  plate  ;  car  tous  les  corps  arrondis  ,  vus  de 
très-loin,  doivent  présenter  cette  apparence.  Le  téles- 
cope a  décidé  la  question  ,  en  montrant  que  le  soleil 
tourne  lui-même  dans  l'espace  d'environ  a5  jours  et  demL 
En  effet ,  il  n'j  a  qu'un  corps  arrondi  qui  puisse ,  en  se 
présentant  sous  toutes  lés  faces ,  être  toujours  vu  sous  la 

forme  d'un  cercle. 

Ces  observations  ont  de  plus  appris ,  qu'il  se  fait ,  à  k 

surface  du  soleil,  d'énormes  bouillonnemens,de  vives  effisr- 

vescences.Tout  s'accorde  à  faire  considérer  cet  astre  comme 

un  immense  globe  enflammé ,  qui  lance  autour  de  lui  det 

torrens  de  lumière ,  dont  nous  ressentons  les  effets  à  trente 

n^illions  de  lievies  de  distance. 


1 


Comme  ces  phénomëoes  sont  aussi  curieux  par  eux-» 
taémes  qulmportans  pour  la  conoaîssanee  du  système 
du  monde  y  je  yaîs  les  exposer  ayee  quelque  détail. 

243.  On  observe  souvent  sur  le  disque  du  soleil ,  des 
taches  noires  d'une  forme  irrégultère ,  qui  traversent  sa 
surface  dans  Fespace  de  quelques  jours.  Leur  nombre, 
leur  position^  leur  grandeur  y  sont  extrêmement  variables  : 
en  en  a  vu  qui  y  h.  juger  par  l'espace  qu'elles  occu- 
paient sur  le  diamètre  du  soleil ,  devaient  être  cinq  ott 
six  Cns  plus  larges  que  la  terre  entière  (a).  Pour  les  ob- 
server commodément,  on  place  entre  l'oeil  et  la  lunette 
va  verre  enfîuné  qui  affaiblit  le  trop  grand  éclat  de  cet  astre. 
Chaque  Cache  noire  est  ordinairement  environnée  d'une 
piéttOttAre  autour  de  laquelle  on  remarque  une  bordure 
de  lumière  plus  brillante  que  le  reste  du  soleil.  Quelque* 
fbn  on  aperçoit  d'abord  des  nuages  lumineux  sur  le 
hord  du  disque ,  sans  voir  de  taches  à  leur  centre  ;  mais 
ik  mesure  qu'ils  s'avancent ,  les  taches  commencent  à  se 
former  y  ou  du  moins  à  devenir  visibles,  et  ce  phénomène 
est  a9»ei  constant  pour  qu'on  puisse  prévoir  y  par-là ,  leur 
apparition.  Lorsque  les  taches  commencent  à  paraître  sur 
le  bord' du  soleil,  elles  ressemblent  à  un  trait  délié.  Peu 
il  peu  leur  grandeur  apparente  augmente  ,  à  mesure 
^'elles'  s'avancent  vers  le  milieu  du  disque  ;  ensuite  elle» 
diminuent  par  les  mêmes  périodes ,  et  finisseAt  par  dis* 
paraître  entièrement.  Cependant  la  bordure  lumineuse 
«jui  les  environne  est  encore  visible  quelque  tems  après. 
Ges  accroissemens  et  ces  diminutions  s'expliquent  facile-- 
ment,  si  Ion  suppose  les  taches  adhérentes  à  la  surface 

(a)  Telle  fat  la  tache  obserrée  par  Herscbell  eo  1779.  ^^  largeur 
,  lM%,  cQudiu  iU  ton  diiuja4tr«  appvsnt^  aorpasuiit  1700a  lienea. 
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arrondie  du  soleil  ;  car  alors ,  le  seul  mouvement  de  rofil^ 
lion  doit  nous  les  faire  apercevoir  sous  divers  degrés  d'o« 
Mîquité  et  de  grandeur. 

Lorsqu'on  a  observé ,  avec  soin ,  une  même  tache ,  peai^ 
dant  tout  le  tems  qu'elle  emploie  à  traverser  le  disqw 
du^leil,  ce  qui  demande  environ  i4  jours  ^  on  la  revoit  • 
encore  après  un  intervalle  de  tems  à-peu-prës  égal  ;  mais 
elle  se  trouve  sur  le  bord  du  soleil  opposé  à  celui  oè  •. 
elle  a  disparu.  Cette  marche  révolutive  est  commune  à 
toutes  les  taches.  Cependant  ^  il  arrive ,  pour  l'ordinure, 
qu'après  quelques  retours  semblables,  on  cesse  enfin  de 
les  revoir  ;  mais  comme  on  sait  aussi  qu'elles  se  dissipeml, 
et  disparaissent  quelquefois  sur  le  disque  même  du  soleil, 
on  est  fondé  à  croire  que  celles  qui  ne  reviennent  ploSi 
se  sont  dissipées  sur  la  surface  opposée. 

En  effet,  leur  nombre  est  extrêmement  variable,  eteUei 
n'ont  rien  de  régulier  dans  leurs  apparitions.  H  y  a  des 
années  où  l'on  n'en  voit  aucune ,  d'autres  où  elles  sont 
très-fréquentes. 

244.  Ces  phénomènes  ont  conduit  Herschell  k  pensery 
que  le  corps  du  soleil  est  un  noyau  solide  et  obsactr ,  en- 
vironné d'une  immense  atmosphère, presque  tonjours-renn 
plie  de  nuages  lumineux.  Selon  lui ,  ces  nuages  flottang  au 
hasard ,  s'entrouvrent  quelquefois  et  nous  découvrent  b 
noyau  obscur  ;  de  même  que  du  haut  des  montagnes  qui 
fl^élèvent  à  la  surface  de  la  terre ,  on  peut  quelquefois ,  à 
travers  les  interstices  des  nuages ,  découvrir  les.  vaUées 
qui  sont  au-dessous.  Herschell  croît  aussi  qu'il  existe  à  h 
surface  du  soleil ,  des  montagnes  très-hautes ,  dont  ks 
sommets  paraissant,  par  intervalles,  au-dessus  de  la  matière 
lumineuse,  nous  offrent  l'apparence  de  taches  noires.  Avant 
lui,  Lalande  était  arrivé  aux  mêmes  conjectures.  Enf  effet)* 
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es  explications  s'accordent  assez  bies  avec  les  phénomènes 
bserrés.  Mais  on  y  satbferait  encore  en  supposant  areo 
'anteor  de  la  mécanique  céleste  ^  que  le  corps  même  da 
oleil  est  embrasé.  Car  le  développement  des  fluides  élas- 
jques  qui  se  formeraient  dans  le  sein  de  celte  masse ,  derrait 
j  exciter  des  bouleirersemens  terribles  ;  et^  dans  cette,  sup 
position, les  taches  pourraient  être  des  cavités  profondes, 
d'où  sortiraient  de  vastes  éruplions  de  feux,  faiblement 
représentées  par  les  volcans  terrestres. 

2i45.  Lorsqu'on  eut  découvert  les  taches  du  soleil  on  s'em* 
pressa  d'en  suivre  et  d'en  étudier  les  mouvemens.  Le 
moyen  le  plus  simple  de  les  déierminer  y  est  d'observer 
pendant  plusieurs  jours ,  les  différences  de  déclinaison  et 
d'ascension  droite  entre  une  même  tache  et  le  centre  du 
loleil  y  pour  en  conclure  les  différences  de  longitude  et 
latitude.  §  tiki* 

Alors  si  T  ;  fig.  5S  y  est  le  centre  de  la  terre ,  E  e  l'éclip- 

tique,  ou  le  grand  cercle  de  la  sphère  céleste  décrit  par 

le  soleil  y  B  S  A  le  disque  apparent  de  cet  astre  y  G  son 

centre  9  et  M  la  position  apparente  de  la  tache  ^  que  je 

suppose  au-dessous  du  plan  de  l'écliptique.  L'angle  G  TP, 

seija  la  di^Gérence  de  longitude  ^l'angle  P  TM  sera  la  différa 

ence  de  latitude  (  celle  du  centre  du  soleil  est  toujours 

auile  ) ,  et  ces  deux  angles  seront  connus  par  l'observation. 

Ces  angles  étant  toujours  très-petits  y  on  peut^  dans  un^ 

première  approximation  considérer  les  arcs  qui  les  mesu* 

rent  y  comme  autant  de  petites  lignes  droites  ;  et  si  on. 

les  Biippose  y  comme  à  l'ordinaire  y  mesurés  sur  la  sphère 

céleste  y  dont  le  rayon  est  C  T ,  l'angle  CTP  ou  l'arc  qui  1^ 

iiesure ,  sera  représenté  par  la  ligne  C  P ,  l'angle  P  T  M  par 

la  ligne  PM,  et  enfin  le  diamètre  apparent  du  soleil  par  la 

ligne  BA.  Par  conséquent;, pour  prendre  ume  idée  précise 
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de  U  position  de  la  tache ,  on  pourra  décrire  à  yolontéini 
cercle  ASB ,  fig.  55  y  dont  le  diamètre  sera  supposé  coil* 
tenir  autant  de  parties  de  l'unité  y  que  celui  du  soleil  > 
donné  par  l'obsenration  ^  contient  de  secondes  de  àt* 
grés.  On  prendra  la  ligne  CP  égale  au  nombre  de'  secon* 
des  contenue  dans  la  différence  des  longitudes  ;  on  fera^  ; 
de  méme^  la  perpendiculaire  PM  égale  au  nombre  do 
secondes  que  contient  la  latitude  de  la  tache  y  et  Fon 
aura  ainsi  la  position  de  cette  tache  représentée  sur  Is 
disque  apparent  du  soleil. 

En  répétant  la  même  opération  pendant  plusieurs  jours 
consécutifs ,  on  aura  une  suite  de  points  tels  que  M ,  M' ,  M"^ 
M''',  fig.  5^  y  qui  représenteront  ;  à  peu  près,  la  route  aj^- 
rente  de  la  tache  sur  le  disque  du  soleil  j  ou ,  pour  parler 
plus  exactement  y  ce  sera  la  projection  de  la  courbo 
qu'elle  décrit  ,  exécutée  sur  un  plan  perpendiculaire 
au  rayon  Tisuel  y  mené  de  la  terre  au  centre  du  soleil* 
Cette  projection  est  en  général  une  courbe  orale  asses 
ressemblante  à  une  ellipse  y  et  toutes  les  taches  que  l'oa 
peut  observer  en  même  tems  suivent  des  courbos  sem- 
blables et  parallèles.  La  durée  de  leur  révolution  est  aussi 
la  même.  £Ues  emploient  toutes  environ  27'^5pour  revenir 
à  la  même  position  apparente  sur  le  disque  du  soleil. 

:246.  La  forme  de  ces  ovales  ^  leur  courbure  et  leur 
inclinaison  éprouvent  des  variations  très-grandes.  A  la  fiii 
de  novembre  et  commencement  de  décembre  y  ce  sont  de 
simples  lignes  droites,  comme  Mm,  M' m',  M^'m''^ 
lig.  5j,  Alors  les  taches  vont  de  M  en  m^  c'est-à-dire  > 
de  la  partie  australe  de  Técliptique  dans  ''sa  partie  boréale. 
Les  points  M,  M',  où  elles  commencent  à  paraître  et  que 
l'oa  pourrait  appeler  leur  orient ,  sont  moins  élevés  que 
les  points  m  m' m'  ....  oii  elles  disparaissent  et  que  ToA 

pourrait 
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^ftbfralt  nommer  leur  occident.  Peu  à  peu  ce&  lignes 
Iroites  se  courbent  et  forment  des  ovales  comme  dans  la 
ig.  58.  Pendant  ThiTcr  et  le  printems ,  la  convexité  de 
£s  ovales  est  tourné  vers  le  pôle  boréal  de  Técliptique  ; 
hais  en  même  tems  leur  inclinaison  chaûge ,  et,  au  coda- 
neacement  de  mars,  les  points  où  les  taches  commen- 
cent à  se  moQtrer  ^   sont  aussi  élevés  sur  l'écliptic^ue  qne 
ceux  où  elles   disparaissent.  Voyez  lig.   69.  Depuis  cet 
instant ,  le  changement  d'inclinaison  continuant  à  se  faire 
dans  le  même  sens,  la  courbure  des  ovales  diminue: 
ils  se  resserrent  peu  à  peu,  et  à  la  fin  de   mai  ou  au 
commencement  de  juin,,  on  les  revoit  de  nouveau  sous 
la  forme  de  lignes  droites ,  6g.  60  j  mais  leur  inclinaison 
sur  Técliplique  est  précisément  contraire  à  ce  qu'elle  était 
sii  mois  auparavant.  Âpres  cette   époque  ,  ils  s'ouvrent 
de  nouveau  ,  comme  dans  la  fig.  6 1 ,  et  leur  convexité 
est  dirigée  vers   la  partie  australe  de  l'écliptique  *,    en 
même  tems  leur  inclinaison  change.  Au  commencement 
de  septembre  ,  on  les  voit  sous  la  forme   représentée 
ng.  62.  Les  points  oùles  taches  paraissent,  sont  aussi  élevés 
que  ceux  ou  elles  se  couchent.  Parvenus  à  ce  terme ,  les 
ovales  se  resserrent ,   s'inclinent  de  nouveau  sur  l'éclip- 
tique ,  et  enfin  au  mois  de  décembre,  on  les  revoit  sous 
la  forme  de  lignes  droites,  tels  qu'ib  paraissaient  un  an 
auparavant. 

247.  Ces  phénomènes  se  reproduisent  chaque  anné« 
âans  le  même  ordre  ,  en  suivant  les  mêmes  périodes  d'ac- 
croissement et  de  diminution.  On  en  doit  conclure  que 
la  cause  qui  tes  produit  est  également  uniforme  et  ré- 
gulière. Il  faut  de  plus  qu'elle  soit  commune  à  tontes  les 
taches ,  puisqu'elle  leur  fait  décrire  des  orbites  exactement 
parallèles  et  soumises  aux  mêmes  yariations,  dans  leurs 
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apparences.  Ce  qui  se  présente  de  plus  simple  y  c'est  i§ 
supposer  que  ces  lâches  sont  adhérentes  à  la  surface  iu 
soleil ,  et  qu'elles  tournent  avec  cet  astre  dans  l'espace  de 
quelques  jours. 

De  plus,  les  inflexions  diverses  et  successives  de»  lignes 
flécrites  par  ces  taches ,  indiquent  un  axe  de  rotation  qui 
n'est  pas  perpendiculaire  à  l'écliptique.  Car  dans  cette  sàp> 
-pesilion ,  toutes  les  taches  devraient  décrire  des  cercles  pa- 
rallèles à  ce  plan.  Ces  cercles,  vus  de  la  terre  et  dans  l'élo^ 
gnement  ,  paraîtraient  comme  autant  de  lignes  droites 
parallèles  à  l'écliptique  ;  et  ces  apparences  resteraient 
constamment  les  mêmes ,  ce  qui  ne  s'accorde  point  avee 
les  observations. 

Au  contraire  tous  les  phénomènes  s'expliquenf.  de  la 
manière  la  plus  simple ,    en  admettant   la   rotation   du 
soleil  autour  d'un  axe  incliné  à  l'écliptique  ,  et  qui  reste 
constamment  parallèle  à  lui-même  pendant  la  révolution 
annuelle.  Cet  axe,  emporté  par  le  soleil,  prend  successive- 
ment des  positions  différentes  par  rapport  à  la  terre ,  et 
nous  présente  sous  des  inclinaisons  également  variables^ 
les  cercles  que  les  taches  décrivent.  Delà  les  changemens 
que  nous  observons  dans  leur  courbure  apparente.  Parmi 
toutes  ces  positions ,  il  en  est  deux  qui  doivent  offrir  des 
lignes  droites  ,  lorsque  le  plan  mené  par  l'axe  dé  rotation 
pendîculairemcnt  a  l'écliptique  ,   devient  aussi    perpen- 
diculaire au  rayon  visuel  mené  de  la  terre  au  centre  du 
soleil.   Cela  ne  peut  arriver  que   deux  fois  l'année ,  dans 
deux    points  opposés  ae  l'écliptique  ,  et  à  six  mois  de 
dislance.   Alors  nous  appercevons  les  pôles  de  rotation  du 
soleil ,  c'est-à-dire  ,  les   deux  points   dans  lesquels  l'axe 
de  rotation  perce  la  surface  de  cet  astre.  Dans  toute  autre 
position ,  la  route  des  taches  doit  paraître  ovale  5  mail 
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lorsque  nous  découyrîFons  le  pôle  supérieur  ou  boréal ,  la 
convexité  âe&  ovales  sera  tournée  vers  la  partie  auslrale 
de  l'écliptique  ;    et  quand    nous-  découvrirons   le  pôle 
iaférieur  ,  cette    convexité»  sera  tournée   vers  la   partie 
Loréale.  La  marche  des  tacher  fie  faisant  toajours-  daii«  le 
même  sens ,  et  .de  gauche  à  droite  ou  d'orient  en  occident , 
Jes  points  du  disque  où  elles  se  lèvent ,  seront  pendant  six 
mois  plus  élevés  que  ceux  où  elles  se  couchent.  Le  contraire 
arrivera  pendant  les  six  autres  mois  ;  et  il  y  aursi  deux  jours 
de  l'année  où  ces  points  se  trouveront  à  égale  hauteur  au- 
dessus  de  l'écliptique.  A  près  cet  instant  d'équilibre^  l'incli- 
naiâon  des  ovales  deviendra  plus  grande  de  jour  en  jour , 
elle  parviendra  en  trois  mois  à  sa  plus  grâiîde  obliquité , 
et  de-la  conimençant  à  diminuer  de  nouveau  jusqu'à  uji 
nouvel  équilibre.  Il  arrivera  enfin  que  le  jour  de  la   plus 
grande  obiiquitç  sera  celui  ou  le  passage  .des  tachés  pa- 
raîtra se  faire  en  ligne  droite  ;  et ,  au  contraire  y  dans  le 
moment  de  l'équilibre  y  l'ouverture  des  ovales  sera  la  plus 
grande.  Dans  tous  les  autres  tems  .^  lorsque  rinclinaison 
des  ovales  diminuera ,  leur  courbure  ira  en  augmentant. 
On  a  essayé    de  représenter   ces  apparences   dans ,  l^a 
%•  79  y  ^^  A ,  B ,  C ,  D ,  E  sont  des  positions  succes- 
sives du  soleil  par  rapport  à  la  terre  ,  figurée  en  T.  P  p 
indique  partout  l'axe  de  rotation  ,  et  M  m  ,  M'  m' ,  M"  nV' , 
sont  les  routes  des  taches.  Il  faut  suppléer  à  Timperfec- 
tion  de  la  figure  ,  où  l'on  n'a  pas  pu  rendre  l'extrême  élqi- 
gnement  de  ïa  terre  eÉ  du  soleil.   A  est  le  lieu  ou  l'axe 
de  rotation  est  parallèle  au  plan  du  disque  solaire.  D,  E 
sont  les  points  où  rouvertufe  apparente  des  ovales  .est  la 
plus  grande.  Quant  aux  points  opposés  ,  on  n'a  pas  pu 
y  figurer  le  globe  du  soleil,  vu  de  la  terre ,  mais  il  est  sen- 
sible que  les  apparences  y  seraient  contraires  a  celles  des 
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poiuU  opposés  ABC.  Par  exemple ,  le  soleil  étant  pairMf 
en  A'  y  présenterait  au  spectateur ,  placé  en  T ,  le  méint 
aspect  qu'il  offi  irait  en  A  .pour  un  spectateur  placé  en  A" 
du  côté  opposé  à  la  terre  ;  c'est-à-dire ,  qu'on  reyemit 
alors  les  routes  des  taches  sous  la  fortne  de  lignti 
droites ,  inclinée  à  l'écliptique  ^  dans  le  sens  opposé. 

a48.  Toutes  ces  conséquences  étant  exactement  con^ 
formes  aux  observations  j  ou  en  peut  conclure  avec  cet* 
titude^  qu'en  effet  le  soleil  tourne  sur  lui-même  (Torienê 
en  occident  autour  d*un  axe  incliné  à  l'écliptique» 

"Lie  plan  mené  par  le  centre  du  soleil ,  perpendiculai- 
rement à  cet  axe  ,  se  nomme  Véquateur  du  soleil.  H  coupe 
le  plan  de  l'écliptique  ,  suivant  une  ligne  droite  qtli 
s'appelle  la  ligne  des  nœuds  de  cet  équatcur.  Les  nœuds 
eux-mêmes  sont  les  points  oii  cette  droite  prolongée  in- 
définiment ^  dans  les  deux  sens  ^  renconire  la  sphère  cé- 
leste. 

s^ig.  Pour  connaître  la  position  de  l'axe  de  rotation 
dans  l'espace  j  il  faut  déterminer  Tinclinaison  de  l'équa- 
teur  solaire  sur  l'écliptique ,  et  l'angle  que  fait  la  ligne 
des  nœuds  avec  une  droite  fixe  menée  sur  le  plan  de 
l'écliptique;  par  exemple,  avec  la  ligne  des  équinoxes. 
Cet  an^le  se  nomme  la  longitude  du  nœud.  Voici  la  mé- 
thode que  l'on  emploie  pour  trouver  ces  élémens. 

Lorsqu'on  a  observé  la  position  d'une  tache  sur  le 
disque  du  soleil  ,  et  qu'on  a  calculé  sa  longitude  et  ss 
latitude  y  on  connaît  la  diroclion  du  rayon  visuel  mejoé 
à  cette  tache  à  l'instant  de  l'observation.  On  sait  de  plui 
quelle  était,  à  la  même  époque,  la  longitude  du  soleil, 
sa  distance  à  la  terre ,  et  son  diamètre  apparent.  Cest 
donc  un  simple  problème  de  géométrie^  de  trouyer  lei 


PHYSIQUE.  261 

ititersecllons  de  sa  surface  avec  le  layon  visuel  mené  à 
la  tache.  Trois  ol)«ei>ulious  sembUtjks  d'une  même 
tache  ,  détermine  ni  trois  points  sur  la  surface  du  soleil  ^ 
et  ces  points  «ont  situes  sur  une  même  circonfcrence  de 
cercle,  parallèle  à  rccjualeur  solaire.  Or,  en  gênerai^ 
la  position  d'un  plan  e^t  fixée,  lorsqu'on  sait  qu'il  passe 
par  troûi  points  connus  :  le  pLn  ilu  cercle  décrit  parla 
iache,  sera  donc  déterminé  par  ces  trois  observations,  et 
Fon  en  pourra  déduire  la  posiiioù  de  l'équateur.  solaire 
qui  lui  est  parallèle. 

260.  Pour  fixer  les  posîsîons  successives  des  taches  sur 
la  surface  du  soleil  stipposée  sphérîque  ,  on  conçoit ,  par 
le  centre  de  cet  astre ,  trois  axes  rectangulaires  ,  mcncs 
dans  des  directions  connues^  et  qui  restent  constamment 
parallèles  à  eux-mômes,  pendant  la  révolution  annuelle^. 
liC  premier  de  ces  axes  est  perpendiculaire  a  récliptique, 
les  deux  autres  sont  situés  daus  ce  plan.  L'un  est  parallèle 
à  la  ligue  des  équinoxes.  l'autre  lui  est  perpendiculaire. 
Us  sont  représentés  eu  S.  figure  63,  On  nomme  latitudjs  et 
longitudes  héliocentrtques  ,  les  longiludes  (;t  les  latitudes 
comptées  du  centre  du  soleil  auiour  des  trois  axes  pré- 
cédens.  Elles 'sont  évidemment  déterminées  lorsqu'on  a 
leurs  analogues  mesurées  du  centre  de  la  terre,  et  que  l'on 
nomme  par  opposition  Ion  frjtudesel latitudes  gêoceutn(jues. 
La  trîgonomt trie  spliérîtiue  enseigne  à  trouver  ces  rap- 
ports ;  mais  iî  suffira  pour  notre  oLjetd'on  avoir  indiqué  la 
possibilité  (a). 

En  appliquant  celte  méthode ,  on  a  trouvé  que  l'équa- 
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(4)  Voyes  la  noM  9 ,  à  la  fin  du  \\yrts 


** 


fi6i  ASTRONOMIE 

leur  solaire  est  incliné  à  récliplique  de  8*,3.  II.  reste 
constamment  parallèle  a  lui-même.  Les  points  de  cet 
équateur  ,  en  s'élcvant  par  leur  mouyement  de  rota- 
tion au-dessus  de  l'écliptique ,  vers  le  pôle  boréal ,  tra- 
versent ce  plan  dans  un  point  qui^  vu  du  centre  da 
soleil  était  à  86^^20  de  Féquinoxe  du  printems  ,  au  com- 
mencement de  1750.  C'était,  à  cette  époque  9  la  longitude 
Tléliocentrique  du  nœud  ascendofit  de  Véquateur  solaire. 
Elle  n'a  pas  éprouvé  depuis  de  variations  sensibles  ^  si  ce 
n'est  celles  qui  résultent  de  la  précession  des  équinoxes, 
c£fet  général  que  nous  avons  déjà  indiqué. 

25 1.  J'ai  dit  que  la  durée  moyenne  de  la  rotation  du 
soleil pai'  rapport  à  un  même  point  de  la  terre,  est27>,3i. 
Ci'esl  le  tems  aprcs  lequel  im  même  point  de  la  surface 
de  cet  astre  revient  à  la  n^me  distance  de  son  centre 
apparent  ',  mais  ce  n'est  pas  le  tems  de  la  rotation  réelle.  En 
effet ,  dans  cet  intervalle ,  le  soleil  décrit  sur  l'écliptiqué 
Tin  arc  égal  à  1^.09516.  27^3i ,  ou  29*>,9i.  En  vertu  de 
ce  seul  mouvement ,  il  nous  découvre  cbaque  jour  de 
nouveaux  points  de  sa  surface  ,  dont  il  nous  montre 
successivement  toutes  les  parties  dans  le  cours  d'une  an- 
née. Delà  résulte  une  rotation  apparente ,  qui  semble  se 
faire  annuellement  autour  d'un  axe  perpendiculaire  h. 
l'écliplique.  I^'elTet  de  celte  illusion  optique  se  compose  j 
avec  la  rotation  réelle,  dans  les  résultats  observés^  et  poor  \ 
y  démêler  les  influences  particulières  de  ces  deux  cause*, 
il  faut  les  étudier  séparément 

Faisons  d'abord  abstraction  de  la  rotation  réelle.  Intt- 
sçlnons  un  rayon  visuel  mené  de  la  terre  au  centre  du 
soleil,  et  concevons  par  ce  centre  un  plan  perpendicu- 
Jaire   à  ce  rayon.  Le  disque  du  soleil  n'est  que  la  pro-  - 
jeciion  de  tous  les  points  de  sa  surface  sur  ce  plan  per* 
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pendiculaîre.  L'intersection  du  plan  et  du  rayon  visuel , 
forme  ce  que  nous  appelons  le  centre  du  disque.  C'est  à 
ce  centre  que  nous  rapportons  le  point  de  la  surface  du 
soleil  qui  est  sur  la  direction  du  rayon  yisueL  Or  il 
n'est  pas  difficile  de  voir  que  ce  point  varie  sur  la 
surface  du  soleil ,  quand  le  soleil  change  de  position  sur  le 
plan  de  l'écliptique.  En  eifet ,  s'il  se  trouve ,  par  exemple , 
en  S ,  fîg.  64 ,  que  T  soit  le  centre  de  la  terre  ,  T  S  ,  le 
rayon  visuel  mené  au  centre  du  soleil^  G  sera  le  point 
de  la  fiurface  que  nous  verrons  au  centre  du  disque. 
Mais  lorsque  le  soleil  sera  en  S'  ,  le  point  G'  ,  qui  sera 
parvenu  au  centre  du  disque  apparent^  différera  du  point  G  ; 
et  pour  trouver  l'arc  décrit  par  ce  dernier ,  il  £»ut  ^  par 
le  point  S ,  mener  S'  T'  parallèle  à  S  T  ;  le  point  G  se 
trouvera  en  c.  Ce  point  s'est  donc  éloigné  du  centre  ap- 
parent du  disque  ,  par  le  seul  mouvement  de  révolution 
du  soleil  ;  il  s'en  est  éloigné  de  l'angle  T  S'  T%  qui 
est  égal  à  S'  T  S  ;  ou  au  mouvement  du  soleil  dans  son 
orbite. 

L'effet  de  la  rotalion  réelle  altère  cette  rotation  appa- 
rente y  parce  qu'elle  est  dirigée  en  sens  contraire.  Si  elle 
se  faisait  aussi  autour  d'un  axe  perpendiculaire  à  l'éclip- 
tique y  il  serait    facile    d'y  avoir  égard  ;  car  lorsqu'un 
même  point  de  la  surface  du  soleil  serait  revenu  k  la 
même  distance  de  son  centre  apparent ,  ce  qui  se  fait  en 
27^51 ,  il  se  trouverait  avoir  décrit  réellement  ^^g^^gi, 
c'est-à-dire  une  circonférence  entière^  plus  le  mouve- 
ment angulaire  du  soleil  dans  cet  intervalle  ',  d'oii  il  est 
&cile  de  conclure ,  par  une  simple  proportion ,  que  le 
tems  d'une  rotation  complette  serait  25',^. 

L'axe  réel  de  rotation  du  soleil  étant  oblique  à  l'éclip- 
%ue  y  ce  résultat  n^est  pas  tout-à-fait  exacte  et  les  ^9^91 
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décrits  par  les  points  de  cet  astre  parallèlement  à  PécUpEt 
tique,  ne  produisent  pas  toul-àfait  le  même  angle  suç 
l'équateur  solaire.  Mais  comme  l'inclinaison  àe  ces  deux 
plans  est  peu  considérable  ,  rorreur  qui  en  résulte  est 
fort  petite ,  et  beaucoup  au-dessous  de  celles  que  ce  gcnrç 
d'observation  comporte. 

262.  En  comparant ,  par  des  moyens  irès-précîs ,  Kn-r 
tensilé  de  la*  lumière  que  nous  envoient  les  bords  dn 
soleil ,  et  celle  qui  vient  du  centre  de  son  disque ,  ou 
s'est  assuré  que  celle-ci  est  la  plus  forte.  Cependant  Iç 
^leil  étant  un  corps»  arrondi ,  ses  bords  s'offi-ent  obli- 
quemeçt  à  nous ,  et  présentent  ,_  sous  le  mén^e  angle  , 
une  plus  grande  surface.  Leur  lumière  devrait  donc  nous 
sembler  plus  intense.  S'il  en  est  autrement ,  c'est  qu'une 
cause  plus  forte  vers  les  bords  que  vers  le  centre  ,  en 
diminue  graduelkment  FintcnsHé.  -Tel  serait  l'effet  d'une 
épaisse  atmosphère  ;  car  s'il  en  existe  une  autour  da 
soleil ,  les  rayons  lumineux  venus  de  ses  bords ,  la  traversent 
dans  une  étendue  beaucoup  plus  considérable  que  ceux 
qui  partent  du  centre  de  son  disque  ,  et  qui  la  traversent 
directen»ent.  C'est  ainsi  que  notre  alniosiilière  affaiblit 
beaucoup  plus  la  lumière  des  astres  à  l'horizon  qu'au 
zénith.  L'atmosphère  solaire  est  donc  indiquée  par  ce 
phénomène ,  avec  beaucoup  de  vraisemblance. 

a53.  On  verra  plus  bas  que  la  lune  est  aussi  un  corps 
arrondi ,  mais  qui  n'a  point  d'atmosphère  sensible.  On 
se  t  assuré  de  ce  dernier  h\t ,  en  observant  avec  soin  les 
étoiles  devant  lesquelles  elle  passe  ;  car  on  ne  voit  pîfs 
.leur  lumière  s'aHaiblir  peu  -  à  -  peu  en  approchant  du 
disqne  de  la  lune  ;  elles  brillent  jusqu'auprès  de  ses  bords, 
et  s'éclipsent  subitement.  La  lune  n'a  donc  pas  d*àlnioç- 
phcre  :  aussi  est  elle  plus  lumineuse  vers  les  bords  f[V 
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^ers  le  centre ,    comme  on  s'en  est  assuré.   Ce  rappro- 
chement confirme  trës-bien  la  théorie  précédente. 

254.  Un  autre  phénomène  remarquable ,  qui  lient,  sans 
doute ,  à  l'état  actuel  et  à  la  nature  même  du  soleil^  c'est 
l'auréole  lumineuse  qui  l'accompagne  ,  et  à  laquelle  on 
a  donné  le  nom  de  lumière  zodiacal^.   On   l'observe  le 
soir  lorsque  le  soleil  vient  de  se  coucher  ,  et  à  l'endroit 
même  od  cet  astre  a  quitté  Thorison.  Sa  forme  est  celle 
d'une  lentille  très-applatie  ,  plaoée  obliquement^  et  dont 
la  tranche  aiguë  atteint  très-loin  dans  le  ciel.  Voy.  fig.  65, 
Cette  lumière  est  blancliâtre  comme  celle  de  la  voie  lactée, 
Oo    s'est    assuré   qu'elle    accompagne    constamment  le 
«olell  y  et  dans  les  éclipses  totales ,  on  l'apperçoit  autour 
de  son  disque  comme  une  chevelure  lumineuse.  Elle  est 
loujours  dirigée   dans  le  plan  de  Téquateur  solaire ,  et 
c'est  pour  cela  qu'on  ne  la  voit  pas  également  bien ,  le 
soir  y   dans  toutes    les  saisons.  Car,  cet  équateur   étant 
diversement  incliné  à  l'horizon  ,  en  raison  des  diverses 
positions  du  soleil  dans  l'écliptique ,  la  lumière  zodiacale 
s'incline  avéo  lui,  et  se  cache  cnlièrcment  sous  l'horizon  \ 
ou  du  moins  elle  est  fort  affaiblie  par  les  vapeurs  qui  s'élè- 
vent pi-ès  de  la  surface  de  la  terre.  Le  tems  le  plus  favo- 
rable pourl'obseiTe?,  est  l'équinoxe  du  printems,  vers  les 
mois  de  février  ou  de  mars.  Alors  la  ligne  des  équinoxcs 
est  /  le  soir,  dans  l'horizon ,  fig.  (j(i.  L'arc  de  l'écliptique 
S  S' y  dans  lequel  le  soleil  va  entrer,  est  moins  incliné  à 
l'horizon  que  l'équateur  SEQ,  et  la  lumière  zodiacale, 
toujours  dirigée  dans  le  plan  de  l'équateur  solaire,  qui  est 
presque  dans  le  plan  de  l'écliptique,  se  trouve  à-peu-près 
perpendiculaire  à  Tborizon.   Aucune   autre  position   du 
soleil  n'est  aussi  favorable.  Par  exemple ,  au  solstice  d'été  , 
V*rc  S''  X  de  l'cclipiique,  est  parallèle  k  l'arc  EQ,  d« 
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Téqualrur  céleste.  La  pyramide  lumineuse  se  trouve /b 
soir  ,  parallèle  à  cet  équateur  ^  c'est-à-dire  beaucoup  plii§ 
inclinée  qu'au  tems  de  Téquinoxe  :  il  en  est  de  même  dans 
toutes  les  autres  positions. 

a55.  On  a  formé  plusieurs  hypothèses  sur  la  nature 
et  la  cause  de  cette  lumière.  On  avait  pensé  d'ahord 
qu'elle  émane  de  l'atmosphère  du  soleil  ;  mais  l'auteur 
de  la  mécanique  céleste  a  prouvé  ,  d'après  sa  forme  ,  que 
cela  est  impossible.  On  a  cru  remarquer  qu'elle  s'affaiblit, 
quand  le  soleil  a  moins  de  taches^  èt^qu'elle  s'accroit  quand 
il  en  a  un  grand  nombre. 

Au  reste ^  qui  lie  que  soit  la  came  de  cette  lumière ,  il 
est  certain  que  la  matière  qui  nous  la  renvoie  est  exlrè* 
memcnt  rare  ,  car  on  voit  les  plus  petites  étoiles  au 
travers. 

a56.  Quant  au  nom  de  lumière  zodiacale^  il  Tient 
de  ce  que  l'on  appelle  zodiaque,  une  zone  d'environ  20*  de 
largeur^  dont  l'ecliplique  occupe  le  milieu  ,  et  dans  la-* 
quelle  on  croyait  autrefois  que  toutes  les  orbites  des  pla* 
nctes  étaient  renfermées.  L'auréole  lumineuse^  toujours 
comprise  dans  cette  zone  ^  en  a  reçu  sa  dénomination. 

267.  Je  ne  parlerai  point  ici  de  la  grosseur  du  soleil, 
ni  des  moyens  que  Ton  a  employés  pour  évaluer  sa  dca? 
site.  On  ne  peut  parvenir  à  ces  résultats ,  que  quand  oa 
connaît  exactement  la  dislance  du  soleil  à  la  terre  ,  et 
celle  des  autres  corps  célestes.  Nous  devons  donc  différer 
de  nous  en  occuper ,  jusqu'à  ce  que  nous  ayons  vu  com- 
ment on  a  déterminé  la  parallaxe  du  soleil  et  les  vraies 
dimensions  des  orbes  planétaires. 
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CHAPITRE    XI. 

De  P  inégalité  des  jours  et  des  saisons  dans  lesdifférena 

po^ys  de  la  terre* 

a58.  JOLsvsïfoNs  maintenant  snr  la  terre ,  et  puisque  la 
présence  du  soleil  a  tant  d'influence  sur  ses  productions ^ 
serrons-nous  des  connaissances  que  nous  venons  d'ac- 
'quérir  pour  Fétudier  sous  ce  nouveau  rapport.  Comparons 
liBS  divers  aspects  qu'elle  présente  à  cet  astre,  dans  ses  dif- 
férentes positions  :  peut-èlre  cette  comparaison  nous  con-> 
duira-t-elle  à  des  rapprochemens  curieux. 

Remarquons  d'abord,  que  nous  ne  pouvons  pas  fixer 
la  trace  du  plan  de  l'édipf îque  sur  la  surface  terrestre , 
comme  nous  y  avons  déjà  n^ârqué  *  celle  de  l'équateur. 
I^'éqoateur  est  perpendiculaire  à  l'axe  de  rotation  de  la 
sphëre  céleste:  en  tournant  avec  elle,  il  ne  change  pas 
de  position  par  rapport  à  la  terre ,  qu'il  coupe  toujours 
dans  le^  mêmes  points.  L'écliptique ,  au  contraire ,  est 
oblique  à  l'axe  de  l'équateur  :  il  est  fixe  dans  le  ciel,  mais 
mobile  par  rapport  à  la  terre  :  en  tournant  avec  la  sphère 
céleste,  il  coupe  nécessairement  la  terre  dans  des  points 
différens ,  et  la  trace  qti'il  y  forme  ^t  perpétuellement 
variable  (a). 


(a)  On.  ctccrii  ordinaire  ment  la  trace  de  VécUptiqae  sur  )f3  glèbes 
destiiics  à  l'élude  i^e  la  gëit^rapbie ,  ei  on  la  fait  passer  par  les  points 
OÙ  rt'^ualeur    coupe   le    premier    mcridien..  Cet  usage  a  un  ;ir««- 
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Cependant  nous  pouvons  fixer  la  limite  de  cette*  trace  f 
et  déterminer  la  partie  de  la  terre ,  où  elle  reste  toujours 
comprise  pendant  la  rotation.  Elle  est  bornée  au  midi 
et  au  nord  par  deux  parallèles  terrestres ,  correspond  ans 
aux  tropiques  du  capricorne  et  du  cancer.  Si  l'on  con- 
çoit une  ligne  droite  ,  menée  du  centre  de  la  terre  |  à 
deux  points  opposés  des  tropiques  célestes  ,  et  qu'on  fasse 
tourner  la  terre  sur  son  axe ,  cette  droite  restant  Rxe , 
elle  tracera  sur  la  surface  terrestre  les  deux  parallètes 
dont  il  s'agit,  et  auxquels  on  a  conservé  les  noms  qui 
leur  correspondent  dans  le  ciel.  Tous  les  lieux  qui  y  sont 
situés  ont  un  des  points  des   tropiques  c'élestes  à  leur 
zénith ,  et  leur  latitude  est  égale  à  Tobliquité  de  l'éclip- 
tique,  ou  à  26^07,  eu  négligeant  les  décimales  ultérieures. 
Ces  conditions  suffisent  pour  les  reconnaître. 

5^59.  Le  tropique  du  cancer  traverse  la  partie  septen- 
trionale de  l'Afrique,  au*delà  du.  mont  Atlas;  passe  à 
Syene  en  Ethyopie ,  traverse  la  Mer  Ronge  ^  passe  à  la 
Mecque,  entré  dans  l'Inde  au-dessous  du  golfe Persiqne, 
«t  en  sort  parles  coXe^  4e  la  Chine  \  de-là  se  prolongeant 
dans  la  mer  du  Sud, il  vient  retrouver  l'Amérique  septen- 
trionale au-dessous  de  la  Californie.  Enfin ,  il  sort  dans 
Je  golfe  du  Mexique,,  e|  va  se  terminer  sur  la  côte  occiden- 
tale de  l'Afrique ,  non  loin  des  il  es  Canaries. 
'  ù6o.  Le  tropique  du  capricorne  coupe  la  pointe  aus- 
trale de  l'Afrique  et  de  l'île  de  Madag^iscar..  Il  tra- 
verse toute  la*  mer  des  Indes  y  jusqu'à  la  nouvelle  Hol- 
lande. Après   avoir  quitté  cette  terre ,  il   s'étend  sur  la 

grand  iaconvéniént.  L'élève  peut  croire  qu'en  effet ,  la  trace  de 
i'e'ojiptiqne  est  fixe  aux  points  marqués  sur  le  globç ,  tandis  qu'elle 
est  rceUement  variable. 
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aer.âu  Sad^  dans  toule  sa  largeur ,  traverse  rèxirémîté 
le  l'Amérique  septealrioaule  au  pays  du  Paraguay ,  et 
ra  rejoindre  rAfrique  en  passant  sur  l'Océan.   La  irès^ 
grande  partie  de  ce  tropique  passe  sur  des  mers,  et  par 
conséquent  la  partie  australe  du  globe  contient  beaucoup 
moins  de  terres,  découvertes  que  la  partie  septentrionale. 
a6i.  Il  est  encore  utile  pour  la  géograpbie  physique, 
de  distinguer  sur  la  surface  de  la  terre  deux  petits  cercles   . 
analogues  aux  cei'cles  polaires  célestes.  Si  l'on  fait  tourner 
la  terre  sur  elle-même,  dans  le  sens  du  mouvement  diurne, 
l'axe  de  l'écliplique  restant  fixe,  cet  axe  tracera  sur  sa 
surOace  les  pai*allëles  dont  il  s'agit.  Les  lieux  qui  y  soni 
situés  ont  un   point  des  cercles  polaires  à  leur  zénith^ 
leur  latitude  est  donc  égale  à  la  déclinaison  de  ces  cer^ 
clés  9  ou  à  73,95.  C'est  le  complément  de  l'obliquité  de 
l'écliptlque  à  l'équateur. 

2B2.  Le  cercle  polaire  boréal  ou  arctique  y  traverse 
llslande  dans  l'Océan  septentrional  ;  il  s'étend  sur  cet 
océan  vers  l'est ,  entre  dans  la  Norwège ,  passe  à  l'extré-K 
mité  nord  du  golfe  de  Bothnie,  de-là  traverse  la  Russie 
Asiatique,  le  Détroit  du  nord  ;  et  après  avoir  passé  sur 
des  contrées  inconnues  de  l'Amérique  septentrionale  , 
franchi  le  détroit  de  Davis ,  une  partie  du  Groenland , 
il  rentre  en  Islande  sur  lui-même. 

o.^'S,  Le  cercle  polaire  austral  ou  antarctique ,  est  dé- 
fendu de  tous  côtés  par  des  glaces  perpéluelles  ^  et  l'on 
n'a  pas  pu,  jusqu'à  présent,  en  approcher. 

264.  Généralement,  l'hémisphère  austral  de  la  terré 
parait  plus  froid  que  l'hémisphère  boréal.  La  ceinture  de 
glace  qui  environne  le  pôle  arctique  ne  s'étend  guère 
qua  io<^  de  distance,  en  latitude  ;  celle  du  pôle  antarc- 
tique y  s'étend  à  plus  de  ao^  ^  et  les  énormes  plaçons  qui. 
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s'en  détachent^  voyagent  jusqu'au  65^  et  même  jusqu'au 
55^  y  ce  qui  est  à-peu  près  la  latitude  de  Boulogne  et 
d'Abbeville.  La  même  proportion  se  soutient  de  part  et 
d'autres  pour  les  terres  que  les  eaux  ont  abandonnées  *, 
et  des  contrées ,  telles  que  la  Terre  de  Feu ,  situées  dau 
l'bémispbère  austral ,  à  la  même  laf^itude  que  la  France, 
y  sont  couvertes  de  neiges  éternelles.  Nous  verrons ,  plw 
loin  y  ce  que  l'on  a  pensé  sur  la  cause  de  celte'difitérence. 

Les  deux  cercles  polaires  et  les  deux  tropiques  partagent 
la  surface  de  la  terre  en  ciaq  bandes ,  que  l'on  nomment 
zones  y  et  qui  sont  aussi  distinctes  les  unes  des  autres  par 
leur  position  à  l'égard  du  soleil^  que  par  la  vai*iété  de 
leurs  productions  et  de  leur  température. 

265.  Pour  bien  saisir  ces  variétés,  suivons  la  marche 
du  soleil  d'un  tropique  à  l'autre  ,  et  comme  la  chaleur 
qu'il  répand  ne  dépend  que  de  son  élévation  et  de  la 
durée  de  sa  présence  j  il  nous  suffira  dans  cette  recherche 
d'avoir  égard  à  son  mouvement  en  déclinaison. 

Le  soleil  y  à  cause  de  sa  grandeur ,  éclaire  à  la  fois  plus 
de  ]a  moitié  de  la  terre  ;  car  on  prouve^  par  les  éclipses, 
de  lune ,  que  l'ombre  terrestre  à  la  forme  d'un  cône  très- 
allongé.  Mais  les  rayons  de  ce  cône  se  croisent  sous  un 
si  petit  angle ,  qu'on  peut  n'en  pas  tenir  compte  dans  ces 
considérations  générales ,  et  regarder  les  rayons  solaires 
comme  absolument  parallèles.  Alors  si  l'on  conçoit  une 
ligne  droite ,  menée  du  centre  de  la  terre  au  centre  de 
du  soleil  y  le  plan  perpendiculaire  à  cette  droite  séparera 
sur  la  surface  terrestre  la  piutie  éclairée  de  la  partie 
obscure.  Le  cercle  qui  forme  celte  limite  s'appelle  le 
cercle  (TUluminatlon . 

Supposons  maintenant  le  soleil  au  tropique  du  caprî- 
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«orne  en  S  fîg.  Sj.  Alors  le  rayon  C  S  fait  avec  l'équateur 
C  E  un  angle  de  26°,07  égal  à  l'obliquité  de  récliptique. 
Le  cercle  d'illaminalion  1 1'  fait,  avec  le  même  plan  ,  un 
angle  ICEde  loo** — 26,07  ou  jS^^^S,  égal  au  complé- 
inent  de  cette  obliquité.  Ainsi ,  le  parallèle  I  P  est  le  cercle 
polaire  arctique^  et  I  P'  est  le  cercle  polaire  antarctique. 
Maintenant,  si  Ton  fait  tourner  la  ten'C  autour  de  l'axe  A  B 
de  l'équateur  ,  pour  représenter  Tefiet  du  mouvement 
diurne ,  voici  ce  qui  arrivera  : 

L'équateur  £  Q  sera^  à  moitié  dans  la  lumière ,  et  à  moU 
lié  dans  l'ombre  :  le  jour  y  sera  égal  à  la  nuit. 

Tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  boréal  fi  jusqu'au 
cercle  polaire  arctique  IP,  n'auront  pas  de  jour. 

Tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  austral  A  jusqu'au 
cercle  polaire  antarctique  I   P' ^  n'auront  pas  de  nuit. 

Les  parallèles  intermédiaires  entre  ces  deux  extrêmes  ^ 
auront  la  nuit  plus  longue  que  le  jour,  ou  le  jour  plus 
long  que  la  nuit,  selon  qu'ils  seront  situés  au  nord  ou 
au  midi  de  l'équateur. 

Enfin ,  cette  position  du  soleil  sera  le  solstice  d'hiver 
pour  les  parallèles  du  nord  ,  situés  au-delà  des  tropiques  ^ 
ce  sera  le  solstice  d'été  pour  ceux  du  midi. 

A  mesure  que  le  soleil  s'avance  vers  l'équateur,  fîg.  68,  le 
cercle  d'illumination  II'  s'avauce  vers  les  pôles:  il  aban- 
tionne  un  peu  le  cercle  polaire  austral  P'  p',  dont  une 
partie  se  trouve  plongée  dans  l'ombre  ;  il  découvre  au 
contraire  le  cercle  polaire  boréal  Pp'^  qui  commence  à 
appercevoir  le  soleil.  Par  l'effet  de  ce  changement,  les  joui^s 
Croissent  pour  les  peuples  du  nord,  ils  diminuent  pour 
ceux  du  midi. 

Parvenu  dans  le  plan  de  Téquateur,  fig.  69,  le  soleil 
Claire  la  terre  d'un  pôle  à  l'autre  ^    et  les  jours  sont 
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par- tout   égaux  aux   nuits  :  c'est  rinstant    de    réqui<& 
noxe . 

Bieatôt  cet  a4re  ,  eu  s'avauçant  vers  le  tropique  dà 
cancer,  abaadoaiie  tout -à- fait  le  pôle  austral  ,  qui  se 
trouve  plongé  dans  l'ombre  j  il  éclaire  enliëremeat  le 
pôle  boréal  :  alors  celui  -  ci  a  des  jours  sans  nuits  ,  et 
l'autre  des  nuits  sans  jour  :  Tégalité  se  maintient  cons- 
tamment à  l'équateur.  Voyez  fig.  70. 

Cet  état  progressif  continue  jusqu'à  ce  que  le  soleil 
arrive  au  Iropique  du  canrer^  fig.  71. 

Alors  tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  boréal  jus-* 
qu'au  cercle  polaire  àrcliquo  ,  ont  des  jours  sans  nuits. 

Tous  les  points  situés  depuis  le  pôle  austral  jusqu'au 
cercle  polaire  antarctique  ,  ont  des  nuits  sans  jour. 

Les  parallMes  inrermétliaircs  ont  le  jour  plus  long  que 
la  nuit ,  ou  la  nuit  plus  longue  que  le  jour  ,  selon  qu'ils 
Éoni  situés  au  nord  ou  au  uildi  de  l'équateur ,  qui  con- 
serve toujours  l'égalité. 

C^esl  rinstant  du  solstice  d'été  pour  les  parallèles  du 
nord  ,  situés  au-delà  du  tropique  ;  c'est  le  solstice  d'hiver 
pour  ceux  du  midi. 

Ces  pliénomcnes  sont  opposés  à  ceux  ,  que  présente  la 
position  du  soleil,  dans  le  tropique  ducay)ricorue.  En  reve- 
nant vers  ce  tropique ,  les  mêmes  ap|»î»rencesse  reproduisent 
en  sens  contraire,  par  les  mêmes  degrés. 

La  zone  comprise  entre  les  deux  tropiques,  a  toujours 
le  soleil  presque  à-plomb.  La  chaleur  y  est  excessive» 
et  c'est  pour  cela  qu'on  la  nomme  zone  torride  y  c'est-i- 
dire ,  hnîlée.  C'est  -  là  que  la  nature  déploie  toutes  ses 
richesses  :  les  animaux,  les  plantas,  vi  ménift  les  subs^ 
tances  inorganiques,  y  sont  douées  des  plus  vives  cou- 
leurs. On  7  trouve  les  fruits  les  plus  savoureux. 
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Au  contraire  ,  les  régions  comprises  depuis  les  pôles 
jusqu'aux  cercles  polaires^  ne  yoiept  jamais  le  soleil  que 
«ous  une  très- grande  obliquité.  Elles  ont  de  longs  inter- 
valles de  jours  et  de  nuits ,  et  sous  le  pôle ,  il  n^y  a 
dans  l'année  qu'un  jour  et  une  nuit  de  six  mois.  Le  froid 
est  excessif  dans  ces  contrées  ;  elles  sont  stériles  et  pres- 
que inhabitables ,  même  du  côté  du  pôle  boréal.  On  les 
nomme  les  zones  glaciales, 

Les  pays  ,  tels  que  notre  Europe ,  intermédiaires  entre 
les  tropiques  et  les  cercles  polaires  ^  ne  recevant  jamais 
le  soleil  sous  une  trop  grande^  ni  sous  uue  trop  petite 
obliquité  ,  et  n'étant  point  exposés  à  de  longues  alterna  ^ 

■r 

tives  de  jour   et  de  nuit ,  conservent   une   température 
moyenne ,  qui  leur  a  mérité  le  nom  de  zones  tempérées, 
^^6.  11  existe  toutefois  plusieurs    causes   qui  tendent 
h.   diminuer  la  longue   obscurité    des    régions  polaires.^ 
D'abord  la  plus  petite  portion  visible  du  disque  du  soleil 
suffît  pour  répandre  le  jour.   Ainsi    le  jour   commence 
lorsque  le  disque  du  soleil  est  encore  abaissé  sous  l'ho- 
rizon  de 0^,29,  c'est-à-dire,  d'une  quantité  presque  égale  à 
son  demi-diamètre.  Cette  circonstance  ajoute  plusieurs  jours 
au  teras  où  le  soleil  est  visible,  sous  les  cercles  polaires. 
Les  réfractions  augmentent  encore  cet  efïct,  et  sur-tout 
dans  les  pays  froids  ,  où  l'air  a    beaucoup   de  densité. 
Elles  y  sont  fort  considérables  ,  et  rendent  le  soleil  visible 
beaucoup  plutôt.  C'est  ce  qu'observèrent,  en  1697,  trois 
Hollandais  qui ,  s'étant    avancés  jusqu'au  84**  de  latitude   . 
boréale ,  se   trouvèrent   pris  par  les  glaces  ,    et  furent 
forcés  de  passer  l'hiver  a  la  Nouvelle-Zemble.  Apres  trois 
mois  d'une  nuit  continuelle,  le  froid  étant  devenu  ter- 
rible ,  le  soleil  reparut  un  instant ,  à  midi ,  sur  l'horizon , 
quatorze  jours  plutôt  qu'ils  ne  l'attendaient  à  celte  hti- 
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tude ,  et  il  conliaua  depuis  celte  époque  à  s'élever  de 
plus  en  plus  :  relation  qui ,  si  elle  est  véritable  y  sup- 
pose une  réfraction  considérable  et  pour  le  moins  égaie 

Le  crépuscule ,  plus  long  dans  ces  contrées  que  dam 
les  nôtres,  y  maintient  encore  une  faible  lueur ^  qui  les  ga- 
rantit d'une  obscurité  totale.  Pour  concevoir  cet  effet ,  il 
faut  savoir  que  le  crépuscule  ne  cesse  d'être  sensible ,  que 
quand  le  soleil  est  abaissé  sous  Tborizon  de  20^.  Oa 
s'en  est  assuré  par  expérience  y  en  observant  le  tems  qai 
s'écoule  depuis  le  coueber  du  soleil  jusqu'à  l'instant  oii 
Ton  peut  voir  les  peliles  étoiles  à  la  vue  simple.  Si  donc 
on  mène  un  plan  parallèle  à  Phorizon  y  et  qui  passe  à 
20°  au-dessous  du  centre  de  la  terre ,  le  crépuscule  sera 
sensible  jusqu'à  ce  que  le  soleil  Tait  atteint.  Supposons- 
nous  maintenant  placés  au  pôle  boréal^  désigné  par  B 
fîg.  72;  nous  avons  l'équaleur  à  l'horizon  :  le  soleil  restera 
"visible  tant  qu'il  sera  au-dessus  de  ce  plan  ,  nous  le  per- 
drons de  vue  quand  il  passera  au-dessous  ;  mais  le  cré- 
puscule nous  éclairera  encore ,  tant  que  cet  abaissemeat 
sera  moindre  que  20*^.  Or ,  le  plus  grand  abaissement  du 
soleil  a  lieu  au  tropique  du  capricorne  éloigné  de  26* 
de  l'équaleur,  il  n'y  aura  donc  d'obscurité  totale  que  dans 
le  tems  employé  par  le  soleil  pour  parcourir  26^ — 20® 
ou  6^  avant  et  après  le  solstice  ,  ce  qui  fait  seulement  70 
jours ,  au  lieu  des  six  mois  de  nuit  qui  auraient  eu  lieu 
sans  cette  circonstance.  Cette  durée  sera  beaucoup  mocD- 
dre ,  si  ,  au  lieu  de  nous  supposer  au  pôle  ,  nous  nous 
plaçons  sur  quelque  parallèle  plus  rapprocbé  du  cercle 
polaire ,  et  sur  lequel  les  hommes  puissent,  habiter. 

De  plus ,  lorsque  la  lune  passe  au  nord  de  l'équateat; 
elle  tourne  constamment  autour  du  pôle  ^  et  les  habkaoi 
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jbes  régions  polaires  l'apperçoivent  toujours  sur  l'horizon, 
oomme  ils  voient  toujours  le  soleil  quand  il  s'approche 
du  tropique  du  cancer, 

Enfin  ,  un  grand  nombre  de  météores  ignés ,  tek  que 
des  aurores  boréales  et  des  globes  de  feu  très-fréquens  , 
jettent  encore  quelques  lueurs  sur  ces  conftées  sauvages. 
aSS,  Puisque  j'ai  commencé  k  parler  du  crépuscule , 
il  ne  sera  pas  hors  de  propos  de  donner  quelques  détails 
sur  ce  sujet.  Soit  O ,  fig ,  80 ,  l'observateur  placé  sur  la  terre 
et  considéré  comme  étant  au  centre  de  la  sphère  céleste  \ 
soit  HB'H'  l'horizon,  E  Q  l'équateur ,  H  E  H'  le  mériden , 
et  ABC  le  cercle  crépusculaire  ,  abaissé  sous  l'horixori  de 
ao®.  Le  crépuscule  ne  cessera  que  quand  le  soleil  aura  at- 
teint cette  limite  ;  mais  il  ne  l'atteindra  pas  toujours  dan  s  le 
même  tems.  En  efiet  il  décrit  le  même  nombre  de  degrés 
«n  tems  égal ,  sur  quelque  parallèle  qu'il  se  trouve,  et  les 
arcs  AA' ,  BB' ,  CC  contiennent  des  nombres  de  degrés  dif- 
férens  ;  d'abord  parce  qu'ils  sont  inégaux  en  longueur , 
et  en  second  lieu  parce  qu'ils  appartiennent  à  difFérens 
parallèles.  Ces  deux  causes  se  contrarient  mutuellement  ; 
car  sî  l'accroissement  de  la  latitude  tend  à  diminuer  la 
longueur  de  l'arc  ,  il  tend  aussi  à  augmenter  le  nombre 
des  degrés  sur  la  même  longueur.  On  sent  donc   qu'il 
doit  exister  un  parallèle  sur  lequel  cette  compensation   se 
fait  de  la  manière  la  plus  avantageuse  ;  c'est  lui  qui  donné 
le  plus  court  crépuscule.  I^e  calcul  fait  voir  que ,  pout 
Paris,  ce  parallèle  est  situé  un  peu  au-delà  de  l'équateur  . 
à  7%6i  de  déclinaison  australe.  Quand  le  soleil  se  trouve 
sur  ce  parallèle ,  le  crépuscule  est  à.  Paris  de    oJ,o745 
(1^,47').  Cette  durée  varie  pour  lesdiIFérens  lieux.  Mais 
le  plus   court  de  tous  les  crépuscules  possibles  a  lieu  à 
l'équateur  au  tems  de  l'équiuoxej;  il  est  de  oj,o5i  (  1^,12'  ). 

S  a* 


lie  plus  long^^fépusctile  ,  aa^  contraire ,  a  liea  ait  sol^ 
•lîCe  d'été  f  pour  tous  les  pays  de  la  terre  qui  ont  là 
sphère  oblique ,  c'est-à-dire ,  pour  lesquels  l'axe  de  l'équa- 
4ear  est  incliuë  à  rhorizon  ^  à  PaWs  ,  sa  durée  est  de 
ci,  iio4{a^,38'). 

^69.  Jl  est  bon  de  savoir  quts  Votl  désigne  quelquefois 
les  diverses  parties  du  gldbe  terresCfe^  comme  nouslefai- 
,80QS  ici^  d'après  l'inclinaison  de  l'équateur/sur  leur  hori- 
zon. On^dil  :  les  pays  qui  ont  la  sphère  droite ,  parallèle , 
oblique  ,  pour  désigner  l'éqùateur^  le  pôle  et  les  réglons 
intermédiaires. 

270.  Les  observations  du  crépuscule  font  connaître  la 
hauteur  de  Tatmosphère ,  ou  plutôt  celle  des  particules 
d'air  dont  la  densité  est  encore  assez  grande  potxr  nous 
renvoyer  une  lumière  sensible.  En  effet,  isoit  G  fig.  81,  le 
centre  de  la  terre  ,  O  l'observateur  placé  à  sa  surfiice ,  et 
SH  la  direction  des  rayons  solaires  à  la  fin  du  crépuscule, 
c'est-à-dire  ,  lorsque  .  l'angle  S'  G  H'  qu'ils  forment  aTec 
l'horizon ,  est  de  20°.  Alors  les  dernières  molécules  de 
l'atmosphère  qui  nous  renvoient  la  lumière  ,  sont  à  Thori* 
zon  en  H^  et  le  rayon  lumineux  S  H  ,  qui  l^s  éclaire,  est 
tangent  à  la  terre.  Ainsi ,  en  menant  le  rayon  G  O'  et  le 
■écanle  CH,  l'angle  O'  G  O  ,  égal  à  H'  G  S' ,  sera  de  20», 
et  H  C  O  sera  de  lo^  Or ,  si  l'on  cherche  dans  les  tables 
trigouométriquas  la  sécante  de  10**^  on  la  trouve  égale 
il  i;Oi  y  le  rayon  étant  pris  pour  unité.  La  flèche  G  H 
est  donc  égale  à  la  centième  partie  du  rayon  terrestre  | 
pu  à  60000  mètres,  en  prenant  simplement  6000000 
mètres  pour  la  longueur  de  ce  rayon.  Ainsi  les  conches 
supéneures  de  Palmosphère  sont  élevées  au  moins  de  60000 
mètres.  Gomme  les  observations  sur  lesquelles  ce  résultat 
repose  ne  comportant  pas  «ne  grande   exactitude  j  oa 
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ne  peut  le  regarder  que  comme  une  limite.  C'est  pour 
fêla  que  }^ai  négligé  les  fraclions  dans  le  ci^cul ,  et  par 
la  même  raison  »  je  n'ai  point  eu  égard  aux  réfractiona 
atmosphériques  ,  qui  cependant  influent  sur  la  durée  da 
crépuscule,  et  le  prolongent  de  quelques  instans. 

27 1 .  Au  reste  y  ce  que  nous  yenons  de  dire  sur  les  li- 
mites du  crépuscule  ,  n'est  applicable  qu'aux  plaines  ;  il 
parait  que  sur  le  sommet  des  hautes  montagnes  ,  la  clarté' 
réflédiie  par  l'atmosphëre  est  beaucoup  plus  long-temr 
sensible  ;  non  pas  à  la  mérité  qu'elle  Tienne  des  couches 
mêmes  oh  l'on  est  placé ,  car  leur  densité  est  au  contraire 
trës-fatbie  à  ces  hauteurs  ;  mais  elle  est  réfléchie  par  là 
masse  d'air  ,  épaisse  et  profonde ,  qai  borde  l'horizon  de 
toutes  parts.  Pendant  plusieurs  nuits  que  Saussure  passa' 
sur  une  montagne  des  Alpes ,  qui  a  54^5  mètres  de  hau-> 
teur,  et  que  l'on  nomme  le  Coi  dit  Géant ,  il  yit  tout 
le  contour  de  l'horiaon  bordé  d'une  lueur  pâle  y  mais  dis- 
tincte y  qui  durait  depuis  le  coucher  jusqu'au  lever  du 
soleil  y  quoique  cet  astre  y  au  milieu  de  la  nuit  y  se  trou«- 
yàt  abaissé  au-dessous  des  Umites  ordinaires  du  crépus*' 
cule.  On  a  supposé  que  ce  phénomène  était  produit  par 
des  vapeurs  phosj^oriques  répandues  dans  l'air  ;  mais  it 
me  semble  que  les  réflexions  multipliées  de  la  lumière 
dans  les  couches  éloignées  de  l'atmo^hère  9  suffisent  pour 
produire  cet  effet  y  et  peuvent  ramener  jusqu'à  l'observa^ 
leur  y  placé  sur  le  sommet  d'une  montagne  y  la  lumière 
infléchie  de  l'hémisphère  opposé  du  ciel.  Nous  remarque» 
rons  plus  IqiQ  un  phénomène  analogue  produit  par  1» 
jné me  cause ,  dans  les  éclipses  de  hune. 
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CHAPITRE    XII. 
De  la  température  de  la  terre» 

273.  \9nAVD  on  réfléchît  sur  la  diversité  des  êtres  q«i 
peuplent  le  globe  terrestre  y  et  sur  la  multitude  des  végé- 
taux qui  y  croissent  y  on  est  étonné  que  ces  modifications 
infinies  puissent  résulter  de  la  seule  différence  de  la  tem-* 
pérature  dans  les  divers  lieux.  Aussi  les  physiciens  se  sont- 
ils  beaucoup  attachés  à  étudier  une  cause  aussi  étendae 
et  aussi  générale.  ■ 

^  On  ne  fait  d'abord  aucun  doute  que  le  soleil  ne  soit 
la  source  de  cette  chaleur  qui  féconde  la  terre  ;  cepen-^ 
dan l quelques  phénomènes  semblent  indiquer,  au  premier 
çpup-d'œil ,  que  notre  globe  a  aussi  une  chaleur  propre  y 
et  indépendante  de  la  présence  du  soleil.  On  sait  que 
la  température  se  maintient  constamment  la  même  dans 
les  souterrains  à  37  ou  3o  mètres  de  profondeur  (80 
ou  108  pieds).  Passé  ce  terme ,  on  ne  restent  ni  les  grands 
froids  de  l'hiver  y  ni  les  chaleurs  brûlantes  de  Télé.  On 
a,  aussi  observé  que  les  amas  de  glaces  qui  reconvrent  cer- 
taines montagnes  des  Alpes,  se  fondent  continueltemeiit 
par  le  pied ,  lorsqu'elles  sont  assez  épaisses  pour  préserver 
du  froid  extérieur  le  terrain  sur  lequel  elles  reposent  ;  et 
de  dessous  ces  glaciers  sortent  des  courans  d^eau  vive,  qm 
coulent  même  pendant  l*hiver.. 

Quelques  physiciens  ont  cru  voir  dans  ces  phénomènes 
les  traces  d'un  ancien  état  d'embrasement.  Selon  eux,  c'est 
par  l'efFet  d'un  refroidissement  très-lent*que  la  surface  de 
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la  terre  est  parvenue  à  la  température  actuelle;  et  Tinté- 
rieur  de  la  masse  ^  exposé  à  une  déperdition  moins  consi- 
dérable y  a  conservé  une  chaleur  plus  grande  ,  qu'ils  ap- 
pellent la  chaleur  centraU ,  et  à  laquelle  ils  attribuent  les 
eflets  que  nous  venons  de  rapporter. 

D'autres  philosophes  frappés  de  l'ordre  qui  rëgne  dant 
l'univers^  où  tout  paraît  disposé  pour  un  état  durable ^ 
ont  cherché  la  raison  de  ces  mêmes  faits  dans  une  cause 
permanente^  et  ils  ont  vu  qu'on  peut  également  les  ex- 
pliquer par  la  seule  action  long-tems  prolongée  de  la 
chaleur  solaire. 

Chaque  année  ,  le  soleil  envoie  à  la  terre  une  certaine 
quantité  de  feu.  Si  ce  feu  s'accumulait  sans  cesse  ^  la 
température  s'élèverait  à  proportion ,  et  la  terre  serait 
depuis  long-tems  embrasée.  Mais  une  grande  partie  se 
dissipe  insensiblement  dans  l'espace  ;  car  c'est  un  fait  cer- 
tain que  l'air  n'arrête  pas  la  chaleur  qui  rayonne  dans 
tous  les  senS;  eu  s'exhalant  des  corps  échauIFés.  La  perte 
qui  résulte  de  ce  rayonnement ,  augmente  avec  la  tem- 
pérature ,  et  lui  est  proportionnelle.  Ces  deux  causes  con- 
traires ,  agissant  peut-être  depuis  des  milliers  de  siècles^ 
ont  dû  porter,  depuis  long-lems,  la  teiTC  au  degré  de  tem- 
pérature qu'elle  pouvait  atteindre.  Alors  il  s'est  établi 
un  certain  équilibre  ,  entre  la  chaleur  qui  vient  annuel- 
lement du  soleil ,  et  celle  qui  se  dissipe  annuellement. 
De-là  l'état  constant  et  durable  de  la  température. 

Tous  les  points  de  la  surface  terrestre  ne  sont  pas 
placés  dans  des  situations  également  favorables  pour  re- 
cevoir l'action  du  soleil.  Par  exemple ,  les  pays  qui  se 
trouvent  entre  les  tropiques ,  sont  plus  fortement  échauffés 
que  les  pôles.  La  quantité  de  chaleur  rayonnante  qu'ils 
«mettent  dans  l'espace  ;    est   donc  également   variable. 
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puisqu'elle  est  proportionnelle  à  leur  température.  H  âait 
donc  s'établir  à  la  longue  des  diiTérences  dans  la  tem- 
pérature de  la  terre  pour  ces  difTérens  points  ;  c'est  cm 
que  l'observation  confirme.  Il  est  connu  que  dans  cer- 
tains lieux  de  la  Sibérie^  la  terre  ne  dég^èle  pniaîs;  et 
en  Egypte ,  au  contraire ,  à  plus  de  60  mitres  de  pro- 
fondeur (  200  pieds)  la  température  a  été  trouvée  de  22^,5 
du  thermomètre  centigrade  (a):  tandis  qu'à  Paris ,  qui  se 
trouve  intermédiaire  entre  ces  deux  extrêmes ,  la  tem- 
pérature des  caves  de  l'observatoire  se  maintient  cons- 
tamment à  i!2^  La  table  suivante  montre  avec  an  peu 
plus  d'étendue  la  marche  de  ces  résultats  pour  différentes 
latitudes  (b). 


LATITUDES. 


' 


66,6 

54,a6 

48,11 

I*         r 
13  f7,0 


NOMS 
des 

VILLES. 


Wadso    en  Laponie 

Pétersbourg 

Paris  .  .  ' 


TëMPÉRATUEB 

moyenne 

DES    SOUTEaaAINS. 


Marseille 


Le  Kaire. 
Pondichéri. 


2",!l 


5^7 
16,4 

22,5 

3i,i 


(a)  Celte  expérience  a  ëté   faite   au    fond   du   puits  de  Joseph  , 

par  les  membres  de  la  commission  des  arts  et  des  sciences  ,  atta- 

» 

©hés  à  Texpédition  d'Egypte. 

(b)  Ces  résultats  sont  extraits  en  grande  partie  de  Pouvrage  de 
M.  ^rwau ,  intitule  :  uin  estimate  of  t^e  temper,  at  diff,.latitui'^ 
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Celt€  table  ;  extraite  des  observatioDS  les  plus  exactes , 
prouve  incontestablement  cpie  la  température  du  globe 
terrestre  ,  observée  près  de  sa  surface  ,  décroit  de  Véqua  • 
teur  aux  pôles.  Mais  la  loi  de  ce  décroissement  n'est  pas 
encore  bien  connue  ;  c'est  une  question  que  les  voyages 
décideront. 

273.  Au  reste ,  on  doit  s'attendre  à  y  découvrir  de 
grandes  irrégularités;  car  les  circonstances  locales  oqt 
une  grande  influence  sur  la  température  de  cbaque  lieu , 
et  les  accidens  naturels^  ou  les  travaux  des  hommes  en 
changeant  ces  circonstances,  ont  pu  souvent  les  modifier. 

Une  des  causes  principales  de  ces  différences,  est  l'élé- 
vation des  lieux  au-dessus  du  niveau  de  la  mer. 

On  sait,  par  expérience,  que  la  température  de  l'atmos* 
phëre  n'est  pas  la  même  à  toutes  les  hauteurs.  Le  froid 
augmente  à  mesure  qu^on  s'élève;  et^  dans  tous  les  pays^ 
même  sous  la  zone  torride ,  le  sommet  des  hautes  mon- 
tagnes est  couvert  de  neiges  qui  ne  se  fondent  jamais. 
Cette  ligne  de  neiges  éternelles  est  placée  à  des  éléva- 
tions différentes  ^  suivant  les  diverses  latitudes.  Sous  l'équa- 
teur  elle  commence  à  48oo  mètres  (  !24oo  toises  ).  On  la 
rencontre  à  2900  mètres  (  i4  ou  i5oo  toises)  vers  le 
milieu  des  zones  tempérés^  et  elle  s'abaisse  ainsi  graduel- 
lement jusqu'à  la  surface  de  la  terre  qu'elle  atteint 
dans  le  voisinage  des  pôles.  Là ,  le  sol  est  constamment 
dans  l'état  de  congélation. 

Ce  grand  froid  ,  que  l'on  éprouve  sur  les  hautes  mon- 
tagnes ,  paraît  dû  à  deux  causes  :  d'abord  au  peu  de 
densité  de  l'air ,  qui  n'intercepte  qu'une  très-petite  partie 
de  la  cl^aleur  solaire  ;  secondement ,  à  l'escarpement  des 
rochei^  y  qui  se  présentant  aux  rayons  du  soleil  d'une  ma- 
nière oblique  ;  et  sous  diverses  inclinaisons^  n'en  sont  qne 
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peu  ou  point  frappés.  La  réverbération  de  la  chaleur  se 
trouve  ainsi  considérablement  diminuée  -,  or,  c'est  cette 
réTcrbération  qui  élève  si  forleraent  la  température  des 
plaines^  et  particulièrement  celles  de  la  zone  torrîde,oà 
le  soleil  donne  toujours  presque  à- plomb. 

Le  voisinage  des  mers  contribue  aussi  à  modifier  la 
température  des  différens  lieux.  I/eau  qui  s'évapore  de 
leur  surface  ,  les  courans  qui  .s'y  établissent ,  les  glaces 
qui  s'y  forment  ,  sont  autant  de  causes  locales  qu'il  faut 
soigneusement  apprécier.  On  peut  consulter  a  ce  sujet 
deux  excellens  ouvrages  :  le  Traité  de  M.  Rîrwan  sur 
restimation  de  la  température  à  différente^  latitudes,  et 
les  Recliercbes  physiques  de  M.  Prévôt ,  de  Genève  ,  sur 
le  froid  austral. 

2/4.  De  ce  que  je  viens  de  dire  sur  les  effets  proTon- 
gés  de  la  chaleur  solaire,  il  ne  faut  pas  conclure,  comme 
une  chose  certaine  ,  que  la  terre  ne  renferme  aucune 
cause  intérieure  et  indépendante  du  soleil,  qui  contribue 
aussi  à  réchauffer.  On  peut  dire  seulement*  que  s'il 
existe  une  cause  semblable,  elle  nous  est  jusqu'à  pré- 
scni  inconnue,  puisque  tous  les  faits  observés  peuvent 
.  s^expliquer  sans  y  avoir  recours.  Peut  -  être  acquérra- 
t-on  plus  de  lumières  sur  cet  objet ,  lorsque  l'on  saura 
positivement  si  la  chaleur  souterraine  diminue  ou  aug- 
mente ;  mais  l'invention  des  thermomètres  est  encore 
trop  récente ,  pour  que  l'on  puisse  rien  décider  sur  celte 
question. 

HJ5.  11  en  existe  une  autre  moins  curieuse,  c'est  de 
savoir  à  quoi  tiennent  les  grands  froids  ,  observés  vei's  le 
pùhî  austral  ;  car  ils  surpassent  beaucoup  ceux  qu'on  ob- 
serve dans  le  nord  à  pareille  latitude  ;  effet  d'autant  plus 
.singulier ,  qu'il  n'a  lieu  que  pour  les  latitudes  éloignées: 
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la  température  est  la  même  jusqu'à  44^  de  latitude  des 
deux  côtés  de  l'équatenr. 

Quelques   physiciens    ont  cherché    la   cause  de  ces 
phénomènes  dans  FelMpticité  de  Torbe  solaire.  En  effet , 
la  température  d'un  lieu  résulte  de  la  dislance  du  soleil , 
de  sa  hauteur  sur  l'horizou ,  et  de  la  durée  de  sa  pré« 
sence.  Dans  notre  hémisphère^  nous  avons  l'hiver  quand 
le  soleil  est  périgée,  et  l'été   qnatid  il  est  apogée.  Cette 
disposition  parait  devoir  tempérer  les  chaleurs  et  mode-* 
rer  les  froids  que  nous  éprouvons.  C'est  le  contraire  dans 
l'hémisphère  austral,  et  la  différence  du  froid  au  chaud  doit 
en  être  augmentée.  Par  une  autre  conséquence  de  notre 
positk)ilK,')e'tepis>o&  le  soleilest  bas  sur  notre  horizon, 
est  plus  court  que  celui  où  il  est  plus  élevé:  actuellement 
la  différemee  est  d'environ  sept  jours;  et  cette  seconde 
cause  peut  cohtribuer  à  noui^  donner  une  température 
phtti    chaude.  ;  Beut-élre   aussi    la   grande   étendue  des 
mers  qui  recouvrent  raulre  hémisphère ,  contribue- 1- elle 
puissamment  à  le  refroidir  par  l'évaporalion  qu'elles  occa- 
sionnénr,  et  aussi  parce  qu'elles  s'échaufFeut  moins  que 
les   terres.-  Etifin ,    la  marche  différente  que  suivent  les 
accroissemenS  die  chaleur  pour' les  deux  hémisphères,  en 
raisonde  leur  position  relativement  à  l'orbite  du  soleil,  doit 
aussi  mOiNfia*  teur  température.  Mais  l'examen  comparé 
de  to^utesces  causes,  nous  mènerait  trop  loin  ;  et  peut-être, 
,pour  apprécrer  leur  influence  aVec  exactitude,  faut-il  at-» 
tendra  que  les  voyages  maritimes  ,  qui  se  multiplient  de  nos 
jours  Tars  la  partie  australe  du  globe ,  aient  réuni  plus  dé 
faits  positifs  sur  cette  importante  question  (a). 

«     .  ■  '       • 

(a)  Vojea  rezcellent   ouvrage  de  M.  Prévost,  de    Genève >  in- 
titulé :  Reclierctie~s'plij3i€(^iné«aQic[ue%  sur  le  froid  austral* 
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•  276.  Je  neâois  pas  uon  plus  passer  soussileoira  nn  moi^- 
Yement  très-remarquable  qui  se  produit  constamment  dao» 
ràtmosphère ,  et  .qui  y  en  modifiant  la  tempfêratare  dea  dif- 
fcrens  pays  de  la  terre  ,  est  lui-même  un  indice  trës- 
frappant  de  sa  rotation.  Je  veux  parkr  Ae&.. vents  d*est, 
qui  soufflent  constamment  entre  les  tropiques,  principa- 
lemeni  aons  l'équatenr,  et  que  l'on  nomme  les  venu 
alises.  Leur  régularité,  est  si  bien  oonpue  diea  navigateurs , 
que  pour,  passer  d'£ur0|pe  en  Amérique  y..Hs.  commencent 
par  remonter  vers  réquateur  jusqu'à  la  Hauteur  des  venls 
alises,  et  ensuite  y  en  s'y  abandonnant,  ib. traversent 
rOcéan.en  li^ne  droite  :  c'est  lecontriiire  quand  on  revienfe 
en  Europe^  et  rpn  mai.'che  verr  le;nord  jv^u!àce  que  l'on 
se  trouve  hors  du  courant  formé  par  le  ven^  dL^est 

Qr  ce  courant  continuel  s'explique  très-aieéiaent  dans 
l'hypothèse  de  la  rotation  d.Q  k  terre.  Le.  soleil ,  par 
l'action  de  sa  chaleur  ,  diUtç  l^tmosphère  près  de  l'équa- 
teur ,  où  il  donne  toujours  à-»plomb.  Les  coloniies  d'air 
ainsi  soulevées ,  s'élèvent  au  -  dessus  de  leur  véritable 
niveau^  mais  lorsque  leur  sommet  a  dépassé  les  colonnes 
voisines^  elles,  se  renversent  et  retombent  ters  les  pôles 
par  leur  propre  poids.  Au  contraire  y  dapa  la  p^tie  infé- 
rieure y  l'air  frais  des  pôles  a£9ue  verç  Téquateut  >  comme 
pour  remplir  le  vide  causé  par  la  dijatatjpil ,  4^0^  i^ultent 
deuxcouraps  continuels^  l'un  supérieur,  del'éqiMeur  an 
pôle,  l'attire inférieui:,  du, pôle  à. Féquatefur. • 

Supposons  maintenant  que  la  terre  tourne  sur  die* 
même  >  en  entraînant  l'atmosphère  qui  l'enveloppe.  Chaque 
particule  d'air  doit  avoir  pris  depuis  long'tems  la 
vitesse  de  rotation  qui  convient  au  parallèle  sur  lequel 
elle  se  trouve.  Celles  qui  sont  près  de  lequateur,  vont 
plu^vlte;  celles  qui  sont  près  des  pôles  jTont  pluslenter 


ment  :  mais-  si  une  partie  de  ee9  dernières  sont  forcées  de 
9e  rapprocher  de  l'équateur  y  elles  porteront  sur  les  nou- 
Teaux  parallèles  où  elles  passent,  la  yitesse  de  rotation 
qu'elles  ayaieat  d'abord  ;  elle  resteront  par  conséquent  en 
arrière  par  rapport  aux  autres  molécules  situées  depuis  long- 
tems  sur  ces  parallèles.  La  lenteur  de  leur  mouvement 
sera  d'autant  plus  sensible  y  qu'elle  s'approcheront  davan- 
tage de  Téquateur ,  oh  la  vitesse  de  rotation  est  plus 
grande^  Les  corps  terrestres  situés  sur  ces  parallèles  , 
rencoiitrant  ces  molécales  y  les  choqueront  avec  tout  leur 
excès  de  vitesse  *,  il  en  sera  de  même  d'un  spectateur  qui 
participera  à  ce  même  mouvement.  Mais  comme  il  se 
croira  immobile ,  il  supposera  que  ce  spnt  les  particules 
d'air  qui  le  choquent  en  sens  contraire  y  d'orient  en 
occident ,  et  il  aura  par  conséquent  la  sensation  d'un  vent 
d'est,  efiet  conforme  à  celui  que  produisent  les  venta 
alises. 

uy/J  Ce  serait  le  contraire  si  l'on  pouvait  s'élever  dans 
les  régicms  supérieures  de  l'atmosphère  ;  les  pariicules 
d'air  qui  refluent  de  l'équateur  vers  les  pôles  y  y  portant 
leur  expèsde  vitesse.,  doivent  j  produire  nn  vent  d-^duest 
réel.  Les  mêmes  particules  transportent  aussi  l'excès  de: 
chaleur  que  leur  situation  primitive  sous  l'équateur  leur 
avait  donnée ,  et  peut-être ,  par  l'effet  de  cette  cause  ^ 
la  température  des  coa<^es  supérieures  près  des  pôles, 
est-elle  plus  douce  que  celle  des .  çot^ches  ii^érieures  qui 
avoîsinent  }a  surface  de  la  ^çrce.  /     - 
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CHAPITRE    XIII. 

De  Hhypothèae  du  mouvement  annuel  de  la  terre* 

ajS.  JtJSQu'ict  nous  ayons  supposé  la  terre  immobile 
dans  Fespace ,  et  le  soleil  en  mouvement  sur  le  plan  de 
l'écliptique;  mais  il  se  pourrait  que  ce  ne  fut  qu'une 
apparence  y  et  que  le  soleil  fût  réellement  immobile  y  I^ 
terre  étant  en  mouvement.  Alors  elle  exécuterait  autour 
de  lui  tous  les  mouvemens  qu'il  semblerait  faire  autour 
d'elle ,  en  se  as  contraire.  La  révolution  annuelle  de  la 
terre  se  ferait  dans  une  ellipse  dont  le  soleil  serait  un 
,fles  foyers  y  et  tout  ce  que  nous  avons  dit  de  l'eUipse 
solaire ,  devrait  s'entendre  de  l'ellipse  terrestre. 

Non  seulement  cette  disposition  est  possible  ,  liiais  l'sna- 
logie  la  rend  extrêmement  probable ,  car  on  verra  plus 
tard  que  toutes  les  planètes  et  les  comètes  se  meuvent 
ainsi  autour  du  soleil.  G>mme  les  preuves  de  cette  vérité 
s'offriront  successivement  y  je  vais  ,  pour  qu^on  les  saisisse 
mieux ,  et  qu^on  en  suive  bien  la  liaison  ,  présenter  sons 
ce  point  de  vue  les  phénomènes  du  mouvement  annuel; 
ainsi  que  jel'ai déjà  fait  pour  le  mouvement  diurne. 

•27g.  Concevons  donc  que  la  terre  ait  un  doufclejnon- 
vement  ;  de  rotation  sur  elle-  même  ,  et  de  féTolntion 
autour  du  soleil. 

L'axe  de  rotation  qui  est' perpendiculaire  à  Téquateur 
terrestre ,  dcvTa  être  supposé  à  fort  peu  près  parallèle  à 
lui-même  dans  chaque  révolution ,  car  suivant  les  obscr- 
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^vallons  y  rinclînaisoa  de  l'équateur  à  rccllptîquc  ne 
cliaage  que  de  i/'54  dans  le  cours  d'une  année.  La 
terre  parcourra  ainsi  son  ellipse  en  décrivant  des  aires 
proporlionn elles  aux  tenis. 

280.  Ce  double  mouvement  composé  de  rotation  et  dd 
révolution  ,  n'a  rien  en  soi  d'impossible  ni  de  contraire 
aux  lois  de  la  mécanique.  Les  toupies  qui  servent  de 
}0uel  aux  enfans  ,  nous  en  offrent  l'image.  Leur  mou- 
vement est  produit  et  entretenu  par  des  impulsions  laté- 
rales qui  les  font,  en  même  tems,  tourner  sur  elles-mêmes  y 
et  décrire,  par  leur  pointe  ,  des  courbes  très-variées.  Ea 
effet  ,  on  démontre  en  mécanique  qu'un  mouvement 
pareil  peut  résulter  d'une  seule  impulsion  latéralç  (a);  et 
ceci  s'applique  à-la-fois  à  la  toupie  et  à  la  terre ,  avec 
cette  différence  que  la  terre  ne  paraissant  éprouver  dans 
l'espace  aucune  résistance ,  n'a  pas  besoin  que  son  mou- 
vement soit  renouvelé  et  entretenu  ,  au  lieu  que  celui 
de  la  toupie  diminue  sans  cesse ,  à  cause  dn  frottement 
de  la  pointe  et  de  la  résistance  de  l'air. 

281.  Pour  montrer  comment  les  explications  des  pbé- 

nomènes  doivent  se  transformer  dans  cette  bypotbèse,jc 

vais  l'appliquer  à  la  différence  et  à  l'inégalité  des  saisons. 

Quand  nous  supposons  la  terre  immobile,  c'est  le  soleil 

qui ,  en  s'élevaut  ou  s'abaissant  d'un  tropique  à  l'autre , 

produit  la  différence  des  saisons.  Si  nous  mettons  la  terre 

en  mouvement ,  c'est  elle  qui  vient  se  présenter  au  sf^lcil 

sous  différens  aspects ,  dans  les  différentes  parties  de  son 

orbite. 

Au  solstice  d'été,  vers  le  22  juin,  la  terre  est  à  sa  plus 


(a)  M^caoiqu*  célesu ,  tome  I ,  page  84. 
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grande  distance  du  soleil  ^  et  à  son  aphélie  :  alors  sa  po* 
sition  est  telle  que  la  représente  la  figure  82.  liC  8ole3 
donne  à-plomb  sur  le  tropique  T  t  du  cancer  y  le  pôle 
boréal  est  entièreiment  éclairé  :  c'est  l'été  des  peuples 
septentrionaux. 

A.U  solstice  d'hiver  y  vers  le  22  décembre  y  la  terre  ^ 
a  pris  une  position  directement  contraire  ,  voyez  fig.  83. 
£lle  est  à  sa  plus  petite  distance  du  soleil^  ou  à  son 
périhélie.  Les  rayons  de  cet  astre  tombent  va  -  plonib  sur 
le  tropique  du  capricorne ,  désigné  par  T'  O  ^  et  le  pÂle 
austral  est  entièrement  éclairé.  C'est  l'hiver  pour  les  peu- 
ples du  nord  y  l'été  pour  cçux  du  midi. 

Entre  ces  positions  contraires  ^  il  en  est  deux  aUssî 
opposées  y  et  dans  lesquelles  le  plan  de  l'équateur  terrestre 
passe  par  le  centre  du  soleil  :  ce  sont  les  inslans  de 
l'éqvinoxe  y  qui  arrivent  le  21  septembre  et  le  21  mars. 

Ce  peu  de  mots  suffisent  pour  montrer  comment  les 
explications  données' précédenmient  d'après  les  observa- 
tions ,  s^adaptent  au  mouvement  de  la  terre. 


CflAPITRE 
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CHAPITRE    XIV. 

De  la  précession  des  équinoxes  ^  considérée  comme  effet 
du  mouvement  de  la  sphère  céleste. 

2282.  JCiH  obsefyant  le  ciel  pendant  de  longues  suites 
d'années  >  on  a  remarqué  que  l'équateur  ne  passe  pas 
toujours  par  les  mêmes  étoiles.  Celles  qui  s^y  trouvent  au- 
jourd'hui en  étaient  autrefois  fort  distantes  ;  celles  qui  s'y 
trouraient  alors ,  en  sont  maintenant  trës-éloignées.  Dans 
ce  déplacement  général  ^  les  latitudes  des  étoiles  n'ont 
presque  pas  changé  ,  et  par  conséquent  leurs  distance 
au  plan  de  l'écliptique  sont  restées  à  fort  peu  près  les 
mêmes  ;  de  sorte  que  les  phénomènes  se  passent  comme 
si  la  sphère  céleste  tournait  autour  de  Taxe  de  l'éclip- 
tique ,  avec  un  mouvement  très-lent,  dirigé  d'occident 
en  orient^  dans  le  même  sens  que  celui  du  soleil. 

283.  Pour  mesurer  ce  mouvement ,  il  suffit  de  com- 
parer entre  elles  les  longitudes  d'une  même  étoile  ,  ob- 
servées à  deux  époques  diflerentes  -,  l'cifFet  étant  le  même 
pour  toutes  les  étoiles  ^  il  importe  peu  laquelle   on  choisit. 

Par  exemple ,  suivant  les  observations  de  Bradley  ,  l'é- 
toile que  l'on  nomme  Vépi  de  la  vierge  ,  avait  pour  lon- 
gitude, au  commencement  de   1760  ,  222",77i6. 

Suivant  les  observations  dé  Maskeline ,  au  commence- 
ment de  1802  y   la   même  étoile    avait  pour  longitude 

223°,4201. 

La  différence  est  o**,6485  en  quarante  deux  ans ,  ce  qui 
Jonne  i54"^42  par  année.  La  discussion  d'un  grand  nombre 
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d'obserratioûs  donne  i54",63  (ôo't  sex.).  On  sent  eu  cflel 
qu'un  clément  aussi  délicat  ne  peut  élre  établi  ayec  cer- 
tilude  que  par  une  moyenne  entre  un  grand  nombre  de 
résultats  observés. 

284.  Par  suite  de  ce  mouvement^  les  points  équinoxianx 
ne  répondenl  pas  toujours  aux  mêmes  points  de  la  spbère 
céleste  ;  et  le  soleil  emploie  un  peu  moins  de  tems  pour 
revenir  à  Téquateur ,  que  pour  revenir  aux  mêmes  étoiles. 
C'est    en  cela  que  consiste   la  précession  des  équinoxes, 

285.  Pour  calculer  ce  retard  y  il  faut  remarquer  que 
lorsque  le  soleil  moyen  est  revenu  à  Téquinoxe ,  après  une 
révolution  tropique  de  365',24225o,  il  lui.  reste  encore  à 
décrire  sur  l'écliptique  le  petit  arc  i5'i'',G3,  avant  d'avoir 
rejoint  le  point  de  la  sphère  des  étoiles  qui  avait  passé 
l'année  précédente  à  l'équînoxe  ,  en  même  tems  que  lui. 
A  la  vérité  ,  ce  point  est  lui  même  en  mouvement  sur 
l'écliptique  en  vertu  de  la  précession  ,  et  il  s'éloigne  un 
peu  du.  soleil  pendant  que  cet  astre  le  rejoint;  mais  sa 
marche  annuelle  n'étant  que  de  i54",63  ,  la  quantité  dont 
il  s'avance  depuis  l'instant  de  Téquinoxe  jusqu'au  moment 
où  il  est  atteint  par  le  soleil ,  est  tout-à-fait  insensible, 
en  sorte  qu'on  peut  le  supposer  immobile  dans  cet  inter- 
valle. Ainsi ,  pour  connaître  ce  retard  annuel  du  soleil 
sur  les  étoiles  ,  il  suffit  de  réduire  en  tems  ce  petit  arc 
i54",63  ,  à  raison  de  la  circonférence  entière  pour  une 

année    tropique  ,   le  résultat    est  — r — j*  ou 

o',oi4ii9.  En  Taioutant  à  l'année  tropique,  on  aura  la 
durée  d'une  révolution  entière  du  soleil  ,  par  rapport  aux 
étoiles.  C'est  ce  que  Ton  nomme  Vannée  sydérah  :  elle 
tst  de  365i,25f)36i), 

28(>.  D'après  ces  résultats  ^  il  est  aisé  de  yoir  que  It    ' 
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ligae  des  équinoxes  rétrograde  sur  réclîptique  d'un  grade 
en  64*"*,7 ,  ou  d'un  degré  de  ranclenne  division  en  7 1*°*,6. 
Il  est  également  facile  d'en  conclure  le  tems  que  les 
équinoxes  emploieront  à  parcourir  entièrement  réclipti-* 
que  y  et  à  faire  le  tour  du  ciel  étoile  ;  car  s'il  faut  une 
année  pour  i54''^63  y  le  tems  nécessaire  pour  décrire  4oo^ 

sera    ^  ,'„  1  *"  ou  2586?  années^  c'est-k-dire ,  euTiron 

ringt'six  mille  ans. 

287.  Ce  mouYcmCnt  de  la  sphère  étoilée  autour  de  l'axe 
de  l'écliptique  n'est  pas  tout  à  fait  uniforme  ;  il  éprouve 
de  trës-pelites  variations  y  dont  la  période  est  4e  19  ans. 
Nous  en  parlerons  plus  loin. 

288.  La  découverte  de  la  précession  ne  remonte  qu'au 
tems  d'Hipparque.  Avant  cette  époque  on  croyait  que 
le  soleil  y  en  revenant  au  même  équinoxe ,  rejoignait  aussi 
les  mêmes  étoiles.  'Et,  comme  la  présence  de  cet  astre 
dans  les  diverses  parties  du  ciel  déterminait  et  réglait  les 
travaux  de  l'agriculture  y  on  avait ,  dès  la  plus  haute  anti* 
quité ,  divisé  l'écliptique  y  à  partir  de  l'équinoxe  y  en  douze 
portions  égales ,  que  l'on  avait  nommées  signes  y  sans  doute 
à  cause  des  travaux  qu'elles  indiquaient  ;  car  on  leur  avait 
donné  des  noftis  analogues  h  ces  travaux.  Le  passage  du 
soleil  dans  ces  differcns  signes  ,  était  facile  à  reconnaître 
par  Tobservalion  des  étoiles  qui  composent  l'écliptique ^ 
et  que  l'on  avait  aussi  partagées  en  douze  grouppes  ou  cons- 
tellations. Mais  depuis  cette  ancienne  époque  ,  l'état  du 
ciel  a  beaucoup  changé.  Les  équinoxes  ont  rétrogradé 
sur  l'écliptique  ,  par  l'eSTet  de  la  précession  y  et  les  mêmes 
étoiles  ne  répondent  plus  aux  mêmes  travaux.  Cependant 
on  a  conservé  en  astronomie  cette  ancienne  division  y  et 
même  les  noms  des  douze  signes  ;  avec  les  caractères  qui 

T  2 
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les  représentent  ;  mais  on  les   cowpte  sur  réclîplîqoe 

à  partir  de  Téquinoxe  variable  du  printems. 

Ce  sont  :  le  belUr  T  y  le  tameau  ^  ,  les  gémeaux  f(; 

•  le  cancer  c^ ,  le  Uon  Q  ,  la  vierge  i^  ,  la  balance  £  ,  k 
êcorpion  n| ,  le  sagittaire  ^  ,  le  capricorne  >> ,  lever- 
^eau  ;%c^  ,  les  poissons  )(t 

Ils  sont  compris  dans  les  deux  Ters  sùlrans  ^  faciles  à 
graver  dans  la  mémoire  r 

Sunt  jiries  ,   Taurus  ,  Gemini  ,  Cancer ,  I*eo  ,  Virgo , 
Libraque  ,  Scorpius ,  Arcitenens ,  Caper ,  uimphora  ,  Piacê** 

Chaque  signe  est  la  douzième  partie  de  la  circonfé' 
rence ,  et  vaut  3o  degrés  de  l'ancienne  division  sexagé- 
simale. L'assemblage  de  ces  signes  forme  ce  que  l'on  nomma 
un  zodiaque. 

Le  premiei*  point  du  signe  du  bélier  ou  Xaries ,  répond 
toujours  à  l'équinoxe  du  printems. 

Le  signe  du  cancer  ou  de  l'écrevisse ,  au  solstice  d'été  j 

Le  signe  de  la  balance ,  à  Téquinoxe  d'automne  ; 

Le  signe  du  capricorne  ,  au  solstice  d*hiver  ; 

289.  Du  tems  d'Hipparque,  les  constellations  du  bélier, 
du  cancer  ^  de  la  balance  et  du  capricorne  ,  se  trouvaient 
réellement  dans  ces  quatre  points  de  l'orbite  du  soleil, 
mais  elles  s'en  sont  éloignées  depuis  ,  d'environ  5o^  par 
l'effet  de  la  précession. 

L'équinoxe  du  printems  arrive  aujourd'hui  dans  la  cons- 
tellation des  Poissons  ;  le  solstice  d'été  ,  dans  la  constella- 
tion des  Gémeaux  ;  l'équinoxe  d'automne  ,  dans  la  cons- 
tellation de  la  Vierge  ;  le  solstice  d'hiver  ,  dans  la  cons- 
tellation du  Sagittaire  \  tout  a  rétrogradé  d'un  signe. 
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On  Toît  donc  qu'il  faat  soigneusement  distinguer  les 
signes  du  zodiaque  ,  qui  sont  fixes  par  rapport  aax  équi- 
noxes  ,  et  les  constellations  qui  sont  mobiles  par  rapport 
à  l'équateur. 

290.  Au  reste ,  on  ignore  à  quelle  époque  le  zodiaque 
a  été  inventé.  On  ne  sait  s'il  a  été  imaginé  par  parties 
ou  tout  à  la  fois  ;  on  n'est  pas  même  bien  sur  qn'il  ait 
toujours  contenu  le  même  nombre  de  constellations  qu'au- 
jourd'bui.  On  a  cependant  cberché  à  prouver  par  son 
ancienneté  la  longue  présence  du  genre  humain  sur  la 
terre.  Les  hypothèses  que  l'on  a  formées  sur  ce  point 
se  trouvent  réunies  et  discutées  dans  l'histoire  de  l'astro- 
nomie (a).  Mais  un  examen  plus  approfondi  des  anciennes 
tables  astronomiques^  et  en  paiticuUer  de  celles  des  In- 
diens y  rend  ces  inductions  fort  douteuses  (b).  D'ailleurs  , 
la  conséquence  que  Ton  a  voulu  en  déduire  y  est  infirmée 
par  les  traditions  de  tous  les  peuples^ et  paroît  contraire 
à  un  grand  nombre  de  faits  d'histoire  naturelle  qui  ra- 
mènent Tétat  actuel  du  globe  à  uue  époque  beaucoup 
plus  récente.  On  ne  trouve  dans  l'intérieur  de  la  terre 
aucun  ossemènt  fossile  qui  appartienne  à  l'homme  ou  aux 
espèces  d'animaux  existantes  actuellement.  Tous  ceux  qui 
s'y  sont  conservés^  appartiennent  à  des  espèces  incon- 
nues y  et  différentes  de  celles  que  nous  voyons  aujour- 
d'hui \  pourquoi  ^  si  ces  dernières  subsistoient  alors  y  n'en 
est-il  resté  aucune  trace  y  et  quelle  preuve  plus  frappante 
d'un  ancien  état  de  choses,  dans. lequel  l'homme  n'exis- 
toit  p£^? 


(a)  Bailly  ,  Hist.  de  l'Astronomie  ,  tom.  III ,  pag.  278  et  suiv^ 

(b)  Système  da  monde  ^  page  23^. 
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CHAPITREXV. 

De  laprécesêion  des  équinoxes  ^  considérée  comme  Feffâi 
du  déplacement  de  Véquateur  terrestre  ^  et  de  la  nutttn 
tion  de   l'axe  de-  la  terre» 

■ 

29i.\^uAND  on  considère  le  mouTement  du  soIeS 
comme  apparent  y  et  celui  de  la  terre  comme  réei;  les 
signes,  de  l'écliplique  répondent  aux  difiërens  points  de 
l'orbe  terrestre.  Voyez  fîg.  74. 

Alors  la  terre  Yoit  toujours  le  soleil  dans  le  lieu  de 
l'écliplique  opposé  à  celui  ou  elle  se  trouve.  Lorsqu'elle 
est  dans  le  signe  du  bélier  ,  elle  voit  le  soleil  dans  U 
balance.  Lorsqu'elle  est  dans  le  taureau  ,  elle  le  yoit  dani 
le  scorpion  ,  et  ainsi  de  suite.  Tandis  qu'elle  se  meut 
suivant  l'ordre  des  signes ,  le  soleil  paraît  se  mouToir  i 
l'opposé  de  l'orbite  et  'dans  le  même  sens. 

Je  vais  montrer  présentement  comment  la  précession 
des  équinoxes  peut  s'expliquer  dans  cette  hypothèse, 
sans  mettre  en  mouyement  toute  la  sphère  céleste. 

292.  Soit  T  T' 1 1',  fig.  j5  y  l'orbite  annuelle  de  la  terrei 
dont  le  soleil  occupe  un  des  foyers  :  soit  E  T  Q  le  plan  de 
l'tquateur^  TP  l'axe  du  pôle  qui  lui  est  perpendicnlairei 
l'équinoxe  arrivera  lorsque  la  ligne  TQ^  intersection  de 
Téquateur  et  de  l'écliptique  j  passera  par  le  centre  du  soleil; 
car  alors  cet  astre  se  trouvera  dçins  le  plan  ETQ  de 
Véquateur. 

Il  y  a  deux  positions  opposées ,  T  et  t;  dans  l'orbite  « 
qui  çlonnefont  chacune  n^  équinoxe. 
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Si  la  tr^ce  TQ  restait  constamment  parallèle  à  elle- 
même^  l'équinoxe  arriyerait  toujours  dans  les  mêmes  points. 
Mais  pendant  ^ue  la  terre  se  meut  dans  le  sens  T  O  t' ^ 
C3ttc  trace  eUerinême  a  un  petit  mouvement ,  et  lorsque 
la  terre  est  revenue  en  T' ,  elle  ne  se  trouve  plus  dirigée 
suivant  T!'  S'  parallèle  à  T  S ,  mais  suivant  T  Q',  qui  fait , 
avec  T'S'  ,  un  petit  ^ngle  S'T'  Q' ,  égaU  i5V',63.  Alors 
la  trace  T' Q'  rencontre  le  soleil  avant  que  la  terre  soit 
revenue  en  T  ;  l'équinoxe  arrive  plutôt  qu'il  ne  devrait 
sans  cette  circonstance.  :  c'est  en  cela  que  consiste  la 
précession  des  équinoxes» 

La  trace  T'Q'  prolongéje  parait  répondre  en  t'  sur 
Vécliptique.  Elle  semble  donc  reculer  chaque  année  de 
la  quantité  1 1' ^  contre  l'ordre  des  signes ,  c'est-à-dire  y  en 
sens  contraire  du  mouvement  annuel  de  la  terre.  On 
dit  y  par  cette  raison.»  que  lé  mouvement  des  équinoxes 
i^t  rétrograde. 

293.  Pour  peindre  les  loix  de  ces  mouvemens  d'une 
manière  géométrique ,  concevons ,  par  le  centre  T  de  la 
terre  ^  un  axe  TP'  perpendiculaire  au  plan  de  réclip- 
lique.  Soit  P  p' p"  le  cercle  de  la  sphère  céleste  paral- 
lèle à  l'éoliptique  ^  et  sur  lequel  se  trouve  le  pôle  P  de 
l'équateur  ;  mettez  ce  pôle  en  mouvement  sur  le  paral- 
lèle^ dans  le  sens  Pp'p''  ,  en  lui  faisant  décrire  chaque 
année  i54'','63 ,  ou  tout  le  parallèle  en  25867  années. 
L'axe  T  P  décrira  ainsi  autour  de  T  P' ,  une  surface 
conique  ;  il  entraînera  avec  lui  l'équateur  terrestre 
auquel  il  est  perpendiculaire  y  et  fera  rétrograder  sa  trace 
T  Q  sur  l'écliptique ,  ce  qui  produira  la  précession  des 
équinoxes» 

294.  Ce  mouvement  n'est  pas  constamment  uniforme» 
at  le  pôle  P  ne  reste  pas  toujours  sur  ce  parallèle.  Il 
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s'élève  et  s'abaisse  tour -à -tour  au-dessus  et  an-cTessons. 
Concevez  le  cercle  de  latitude  P'  P  ,  qui  passe  parles  pôles 
de  récliptique  el  de  Téquateur.  Décrivez  une  petite  ellipse 
«  ^r'  c."  dont  le  grand  axe  ,  soit  tangent  au  cercle  de  la- 
titude ,  et  soutende  sur  la  sphëre  céleste  ,  un  angle  de 
6u'j2  le  petit  axe  étant  de  46  ,3  :  c'est  le  centre  de 
cette  ellipse  qui  se  meut  uniformément  sur  le  paral- 
lèle Pp'  p":  le  pôle  P  de  l'équateur  oscille  sur  sa  cîrcon- 
féi  ence  ,  et  la  décrit  en  19  ans.  Ces  oscillations  abaissent 
et  élèvent  tour-à-tour  le  plan  de  Téquateur.  Elles  font 
ainsi  varier  la  direction  de  sa  trace  TQ  sur  l'écliptique. 
Le  déplacement  uniforme  de  cet  axe  est  donc  tantôt 
accéléré ,  tantôt  retardé  par  ce  mouvement  secondaire  et 
variable.  De- là  les  inégalités  périodiques  observées  dans  la 
précessîon  des  équinoxes  et  dans  l'obliquité  de  l'écfip- 
tique.  Elles  sont  produites  par  ce  balancement  de  l'axe 
terrestre  ,  c'est  pourquoi  l'effet  qu'elles  produisent  a  été 
nommé  nutation. 

L'existence  de  ces  pbénomènes  est  une  suite  delà  théorie 
de  l'attraction  ,  comme  nous  le  verrons  plus  loin  ;  ils  ont 
été  découverts  et  calculés  par  Newton  ^  avant  d'être  vus. 
C'est  l'excellent  astronome  Bradley  qui  les  a  le  premier 
reconnus  et  déterminés  par  l'observation. 


i 
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CHAPITRE     XVI. 

'jippUcation  de  la  précession  aux  recherches  critiques  e$ 

chrohologiquesy 

295.  J  JA  connaissance  de  la  précession  n'est  pas  seule-' 
ment  intéressante  comme  résultat  astronomique^elle  est  utile 
dans  l'histoire  pour  déterminer  les  dates  des  anciens 
monumens  d'aprës  les  figures  astronomiques  qui  y  sont 
tracées  ,  ou  pour  retrouver  les  époques  des  éyénemens 
d'après  les  descriptions  de  l'état  du  ciel  que  les  auteurs 
nous  ont  transmises  ;  car  cet  état  ayant  changé  depuis 
eux  jusqu'à  nous,  suivant  une  marche  déterminée ,  il  est 
£àcile  d'assigner  le  tems  où  il  a  dû  s'accorder  avec  leur 
récit.  Le  mouvement  général  de  là  sphère  céleste  est 
donc  à  cet  égard  comme  une  grande  mesure  commune 
à  tous  les  siècles.  On  peut  en  voir  les  applications  dans 
les  ouvrages  des  chronologistes.  Je  me  hornerai  à  en  don- 
ner quelques  exemples. 

296.  Les  ruines  de  l'ancienne  ville  de  Tentyris  en 
Egypte  sont  sur-tout  remarquables  par  un  grand  temple 
intact  dans  toutes  ses  parties. 

Sous  le  plafond  du  portique  de  ce  temple  ,  on  remar- 
que une  longue  file  de  figures  d'hommes  et  d'animaux , 
marchant  dans  le  même  sens ,  à  la  suite  les  uns  des  autres. 
Parmi  ces  figures  ,  se  trouvent  les  douze  signes  du 
zodiaque ,  placés  dans  l'ordre  selon  lequel  le  soleil  les 
parcourt. 
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tel  qu- il  était  de  son  tems  ^  car  ce  philosophe  ^  contem- 
porain de  Platon ,  a  vécu  il  y  a  environ  ai5o  ans ,  c'est- 
à-dire^  à  une  époque  beaucoup  plus  récente  que  celle, 
à   laquelle  y  le  phénomène  qu'il  rapporte  ^  a  pu  arriver. 

Enfin  il  résulte  de  cette  discussion  que  la  sphère  décrite 
par  £udoxe  répond  à  un  état  du  ciel  beaucoup  plus  ancien. 
On  croit  que  c^est  le  même  qui  avait  été  fixé  et  déter 
miné  par  Chiron ,  vers  le  tems  du  siège  de  Troie; 

298.  Les  levers  et  les  couchers  des  étoiles  ^  autrefois 
observés  avec  beaucoup  de  soin ,  forment  ainsi  im  genre 
d'indication  très -utile  pour  reconnaître  les  époques  éloi- 
gnées. 

On  en  distinguait  de  trois  sortes  relatifs  aux  positions 
de  l'étoile ,  par  rapport  au  soleil ,  et  on  les  nommait 
«uivant  ces  positions^  cosmiques  y  acroniques  on  héliaques* 
Il  en  est  fréquemment  question  dans  les  poètes. 

Le  leper  et  le  coucher  cosmique  avaient  lieu  lorsque 
rétoile  se  levait  ou  se  couchait  le  matin ,  à  l'instant  da 
lever  du  soleil. 

Le  Ici^er  ou  le  coucher  acronique  avaieutlieu  au  contraire 
Aorsque  Fétoile  se  levait  ou  se  couchait^  le  soir^  à  l'instant 
du  couclier  du  soleil. 

Enfin,  le  lever  ou  le  coucher  héliaque ^  avaient  lieu 
lorsque  l'éloile  paiaissait  le  matin  sur  rhorizon,  un  pea 
avant  le  soleil  ,  ou  se  couchait  le  soir  presque  aussitôt  que 
lui.  C^était  Pin^lant  où  elle  commençait  à  se  dégager  des 
rayons  de  cet  aslre,  ou  celui  où  elle  allait  s'y  plonger. 

Et  comme  les  étoiles  ne  sont  en  général  visibles  à  1« 
vue  simple  que  lorsqu'elles  sont  au  moins  à  12°  ou  i5* 
du  soleil^  il  s'ensuit  que  le  lever  cosmique  précède ^ de 
de  12  ou  i5  jours  enyh'on ,  le  lever  héliaque,  et  que  le 
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coucher  acronique  suit  le  coucher  héliaquè  de  la  même 
quantité. 

299.  Le  lever  héllaque  des  étoiles  était  le  plus  remaj- 
quahle.  C'était  lui  qui  servait,  pour  ainsi  dire,  de  calen- 
drier aux  anciens  peuples ,  et  les  travaux  de  Fagriculture 
se  réglaient  sur  ces  observations;  mais  la  position  des 
équinoxes  déplaçant  peu  à  peu  les  étoiles,  leur  lever 
hélîaque  ne  répondait  pas  long-tems  à  la  même  époque 
de  l'année ,  et  par  conséquent  aux  mêmes  travaux. 

Pour  trouver  le  lever  hélîaque  d'une  étoile  ,  il  faut  dé- 
terminer le  point  de  l'éclîplique  qui^  lorsqu'elle  se  lève, 
est  abaissé  de  12^  ou  1 5^  sous  l'horizon.  Il  ne  faut  pour 
cela  que  résoudre  quelques  triangles  sphériques ,  lorsque 
l'on  connaît  la  déclinaison  de  Tétoile  et  la  latitude  du 
lieu  (a). 

Et  si  ce  phénomène  se  trouve  indiqué  dans  un  auteur 
ancien  pour  une  époque  de  l'année  différente  de  celle 
où  il  a  lien  aujourd'hui ,  on  peut,  d'après  cette  différence, 
calculer  le  tems  où  cet  auteur  écrivait,  en  ayant  égard 
à  la  précession  des  équinoxes. 

•  Ainsi  y  quand  Hésiode  rapporte  que ,  de  son  tems ,  l'étoile 
Arcturus  se  levait  hcliaquement  soixante  jours  après  le 
solstice  d'hiver  ,  il  est  facile  d'en  conclure  que  ce  poète 
vivait  il  y  a  environ  2753  ans,  car  c'est  à  cette  époque 
que  le  phénomène  a  dû  arriver  dans  le  pays  qu'il  ha- 
bitait (a). 

Je  suis  entré  dans  quelques  détails  sur  ces  applications  >. 
parce  qu'elles  montrent  l'usage  de  l'astronomie  dans  les 
recherches  de  critique  et  d'^antiquité.  Il  n'y  a  aucune 
science  qui  ne  soit  utile  en  quelque  chose  à  toutes  le* 
autres. 

(a)  Voyei  la  note  10  à  la  fin  du  livre. 
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DU    SECOND    LIVRE. 


NOTE    1.'" 

Sur  V erreur  que  Von  peut  commettre ,  en  calculant  Vépoquê 
du  solstice  ,  par  les  tables  du  soleiL 

Soit  D  la  déclinaisoii  du  soleil ,  <•  l'obliquitë  de  Pëclipliqtie,  6  la 
longitude  du  soleil ,  on  a  ,  suivant  la  note  de  la  page  300. 

(1)  Sin.  D  =  sin.  «»  sin.  O. 

Supposez  que  O  change  d'une  quantité  égale  à  C  '  ;  soitD'  le  chan- 
gement correspondant  de  la  déclinaison  D;  la  longitude  (v-|-  0',  et  la 
déclinaison  D  -|-  D'  conserrerout  entr'elks  la  relation  exprimée  par 
l'équation  précédente  ,  c'est-à-dire  , 

Sin.  (  D  +  D'  )  =  sin.  «  sin.  (  O  -+.  G'  ) 

or  sin.  (  D  -I-  D'  )  =  sin.  D  cos  D'  4-  cos  D.  sin.  D'. 
et  comme  l'accroissement  D'  est  certainement  un  très-petit  arc  ,  on 
peut  le  substituer  à  son  sinus  ,  et  regarder  son  cosinus  comme  sen- 
siblement égal  à  l'unité  ;  car  quand  le  sinus  est  très-petit ,  le  sinai 
verse  ,  est  très-petit ,  du  second  ordre  ;  on  aura  ainsi 

Sin.(D  +  D')  =  sin.  D-f-D'  cos.  D 

on  anra  de  méme^  et  par  les  m^mes  raisons 

Sin.  (G  +  0'  )  =  sin.  0  cos  0'+  cos  0  sin.  0'=  sin. 0  -f-  G^cosO 
substituant  dans  la  formule  ,   il  vient 

Sin.  D-+-  D'  cos.  D  =  sin.  «  sin.  0-1-0'  sin.  «0  cost  0 
Une  partie  de  ces  termes  se  détruisent  de  part  et  d'autre ,  en  vertE 
de  l'équation  (1)  j  il  reste 

D'  COS.  D  =  G'  sin.  »  cos.  0 
d'où  D'  =      G'  sin.  »  cos.  0 

C(i>8.  D 
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Cette  eTpression  peut  encore  se  simplifier  ;  car  ,  puisque  le  soleil 
est  supposé  fort  près  du  solstice  ,  D  est  presque  égal  à  «  ,  d'où  il 
soit  que  cos.  D  diSere  très-peu  de  cos.  m ,  soit 

COS.  D  =  cos.  y.  (   1  4-U  )j 

u  étant  une  très-petite  fraction ,  on  aura 

1  1 1         f  1  —  u  4-  u«...  cic 

cos.  D  COS.  ».  (  1  4-  u  )  cos.  »     '• 

Si  l'on  substitue  cette  expression  dans  la  valeur  de  B'  ,  on  pourra 
très  bienr  se  borner   au  premier  terme     i      ;  car  les   autres  sont 

cos.  tr 

tons  multiplies  par  les  puissances  de  la  petite  fraction  n  ,  et  le 
seront  encore  par  la  petite  fraction  0  ,  dans  la  valeur  de  D  . 
On  pourra  donc  les  négliger  vis-à-vis  du  premier ,  «t  l'on  aura 
simplement 

D'  =  G'     *"^'  "     COS.  0 

COS.   M 

OU        (î)  D'  =  0'    taug,  «*  COS.  0 

6i  Ton  se  trompe  dVn  demi  jour  sur  le  tems  dn  solstice ,  tVrreur 
de  la  longitude  sera  certainement  moindre  qne  o^,55.  Supposons* 
la  égale  à  cette  quantité.  Nous  aurons  alors  C  =  o,®55  >  et  par  coo* 
st'qnent  0=  99"^45  ,  puisqu'au  solstice  ,  la  longitude  0  est  de  ioO% 
Si  Ton  prend  simplement  0=76,07  ,   la  valeur  de   D'  sera 

D'  =    o°,55.     COS.  99° ,45,  tang.  26°,07 
ou  D'  =     o°,55.    sin.  o**^55  ,  tang.  26^^07 

formule  qui  ,  étant  évaluée  par  les  tables  trigonométriques  ^  donne 
f)  =  o°,oo2o6.   C'est  6'',7    en  mesures  sexagésimales. 

Le  sinus  de  l'arc  o^,55  est  une  fort  petite  quantité  que  l'on  peut» 
sans  erreur  sensible  ,  supposer  proportionnelle  à  cet  arc  lui-même  ; 
alors  l'expression  de  D'  aura  pour  multiplicateur  (o**,55)2.  C'est- 
à-dire  ,  que  l'erreur  commise  sur  la  déclinaison  ,  est  proportion- 
nelle au  carré  de  l'erreur  commise  sur  la  longitude.  Ainsi  en  sup- 
posant G'  =  o°^oo55  ,  au  lieu  de  o°^55  ,  nous  aurons 

^f             0°,00206  -  ^ 

D'  =     1 =  0°,00000020|» 

1000e 
quantité  tout  &  fait  insensible^ 
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NOTE    II. 


Sur  le  diamètre  apparent  qui  répond  à  la  distancé  moyenne* 


On  se  tromperait  si  l'on  croyait  que  îe  diamètre  apparent  qui 
répond  à  la  distance  mojeane  ,  est  le  diamètre  moyen.  £n  effet, 
calculons  ce  diamètre.  Si  nous  le  représentons  psur  D  ,  comme  d 
est  réciproque  à  la  distance  ,  nous  aurons 

D        1^01679 

5836",3  T" 

Ce  qui  donne  D  =      5934'^29 

Le  diamètre  qui  répond  à  la  distance  moyenne  ,  est  donc  plus  petit 
de  i'',7  que  le  diamètre  moyen  ,  abstraction  faite  des  petites  erreon 
provenantes  des  décimales  ultérieures  que  nous  avons  négligées. 

Cela  peut  se  prouver  ,  en  général ,  d'une  manière  très-  facile.  En 
effet ,  soit  r'  la  plus  petite  distance  ,  r''  la  plus  grande ,  D'  ,  IX'  les 
diamètres  apparens  ,  on  am-a 

r"    _    D' 
r'  D" 

ce  qui  donne 

r"  =  llE' 

Si  Von  représente  par  r  la  moyenne  distance  y  intermédiaire  entre  r' 
et  r'' ,  on  aura 

r^ -4-  r^'  r'+r^'  r^  (  D^'  +  D^  ) 


2 

c'est  la  valeur  cle  la  distance  moyenne.  Si  Ton  représente  par  D  I< 

iliamètre  correspondant ,  on  aui'a 

D^  _    r' 
ÏF  r 


FHTSIQlTfi»  SoS 

Miy  CB  sabstltuaot  pour  r  sa  raleor 


D    _             r'               _       a  D" 

J)'          r'(D"  +  D')            D"-f.D' 

2  P" 

d'où  Ton  tire 

D         ^D'  I>" 

D"  4-  P' 
•*est  la  grandeur  du  diamètre  apparent   qai  correspond  à  la  dis* 
tance   moyenne.   Cette    expression  peut    se    mettre  sous    la    forme 
Mtivante . 

n  ^D'-|-D"  (D'-P")ci 

2  2(D'4-D'') 

et  comme. (  D'  — D"  )>  est  toujoari  une  quantité  positive  ,  il  s'en- 
suit que  le  diamètre  qui  répond  à  la  moyeune  distance  ,  est  ton-» 
jours  moindre  que  le  diamètre  moyeu. 

Four  la  lune ,  on  a  ,  comme  uou*)  le  verrons  par  la  suite  : 

D'  =  620/' 

iy'=  5438 


ce  qui  donne 


d'où  l'on  tire 


D'  4- D"  =  5822,5  D'  —  D'  =  769" 


D  =  5822",5  —  zS"A  =  5797,1 
c'est  la  grandeur  du  diamètre  apparent  de  la  lune  ,  qui  correspond  A 
sa  distance  moyenne  de  Ja  terre.  11  est  très-sensiblement  moindre  qu« 
le  diamètre  moyen  ,  et  la  différence  est  plus  forte  que  pour  le  soleil , 
parce  que  D' — D'  est  beaucoup  plus  considérable,  taudis  que  D'  -4-D'' 
est  un  peu  moindre» 


NOTE    III. 

Sur  la  distance  du,  soleil  qui  répond  à  sa  vUess0 

^      moyenne* 

5*ai  fait  remarquer  dans  le  texte,  que  la  vitesse  angulaire  moyenne 
^**>og.)9,  ne  répond  pas  ù  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre. 


So6  A8<rR01f01If£ 

Cependant  la  différence  est  extrêmement  petite.  En  efief  ,  prtnow 
toujoara  pour  nnité  la  distance  moyenne  ,  et  nommons  x  la  TÎtesse 
angulaire  qui  y  correspond  ,  en  comparant  ces  quantités  avec  les 
valeurs  observées  à  Tapogée  ,  on  aura 


1.0168    _    1/ X 


i°,o59i 

•e  qui  donne  x'=  1^,0950 ,  valeur  qui  est  de  9"  pltti  petito   qm 
la  vitesse  moyenne. 

Ce  peu  de  différence  tient  à  la  petitesse  de  l'excentricité  ;  car 
•oient  v'  ▼"  les  vitesses  périgées  et  apogées ,  r'  r"  les  rayona  vec- 
teurs qui  y  répondent ,  on  aura  par  la  loi  des  aires. 

'  r"'  v"  =  r'^  v' 

d'où  l'on  tire 


j.na 


Soit  y  la  vitesse  angulaire  qui  est  moyenne  aritlunétique  entre  les 
deux  extrêmes  ,  on  aura 


V  sr:  V   -*-  V 


2t 

Ojx,  en  mettant  pour  v"  sa  valeur  ^  et  réduisant  : 

V r^'^  +  r^^ 

Or ,  en  nommant  r  la  distance  correspondante  à  v  >  on  aora  de 
même 

r^  V  =  r'*  v' 
d'où  l'on  tire 

V    _  r'* 

v'   ""  ^ 

Celte  équation  comparée  à  la  précédente  ,  donne 

r*  aV'  *  "^ 

et  par  conséquent 

r»=  ^  ^'^  ^"^ 

r"^-|-r'* 


V 

PHT8IQVB.  '^f 

Oe  résolut  peut  Aire  mi»  «ou»  la  fbnno  «jùvante 

et  sous  cette  forme  ,  on  TOit  que  r  ne  diffSfcre  d^  r  4-  r'  que  par  an* 

2 

quantité  qui  a  pour  facteur  commun  r"  •—•  t'  ,  c'est-à-dire  »  la  dif- 
férence des  rayons  vecteurs  apogée  et  périgée  ,  laquelle  est  égala 
au  double  de  l'excentricité ,  .et  par  conséquent  fort  petite. 


NOTE    IV. 

Sur  la  durée  des  Saisons» 

Four  trouver  la  durée  des  quatre  saisons  dans  une  année  quel- 
•onqne  ,  il  fant  chercher  les  instans  de  cette  année  auxquels  la  lon- 
gitude vraie  du  soleil  devient  o''}ioo°j2oo°j3oo°  ,  et  compter  le  nom- 
bre de  jours  qui  les  séparent. 

Cela  se  fait  au  moyen  des  tables  du  soleil.  A  la  vérité  ,  ce$ 
tables  sont  construites  de  manière  à  donner  la  longitude  vraie  du 
soleil ,  pour  un  instant  connu  ;  au  lieu  qne  dans  le  cas  actuel ,  c'est 
la  longitude  qui  est  donnée  ;  mais  il  est  facile  d'éluder  cette  dif- 
ficulté ,  car  on  connaît  à-peu-près  pur  les  éphém,ér;des ,  les  jour* 
des  équinoxes  et  des  solstices.  On  peut  donc  calcqjer  par  les  tables 
les  longitudes  vraies  du  soleil  ,  à  midi ,  pour  les  jours  qui  précè- 
dent et  qui  suivent  les  phénomènes  ;  et  comme  on  connaît  aussi  la 
mouvement  du  soleil  d'un  jour  À  l'autre  ,  on  trouve  par  une  simpla 
proportion ,  l'instant  précis  où  ils  doivent  arriver.  Ces  époques  étant 
connues  ,  on  peut  ensuite  ,  pour  plus  d'exactitude  ,  calculer  rigou- 
reusement par  les  tables  ,  les  longitudes  correspondantes  du  soleil  , 
et  s'assurer  qu'elles  sont  réellement  o'^-,ioo**î2oo"j3oo.  Si  l'on  y  trouva 
quelque  différence,  on  verra  facilement,  d'après  le  mouvement  du 
soleil  ,  les  petites  corrections  qui  en  résultent  dans  les  époques  adop- 
tées ,  et  après  les  avoir  faites  ,  on  prendra  un  milieu  entre  les  deux 
résultats.  C'est  ainsi  qwe  l'an  a  calculé  les  nombres  rapportés  dans 
la  page  224. 

T  a 
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En  ajoutant  ees  nombres ,  on  trouve  pour  la  dorée  totale  deè  «|tiati^' 
saisons ,  365  ,a4235o.  Elle  surpasse  de  lo"  la  durée  moyenne  de 
Tannée  tropique.  Cette  légère  différence  tient  à  Finégalitë  du  moa- 
vement  du  soleil  dans  les  différens  points  de  son  orbite  ,  qui  arrivent 
jsuccessivement  aux  équinoxes  et  aux  solstices  ,  par  suite  du  déplaee« 
dnent  du  grand  axe. 

Considérons    par   exemple  Péquinoxe   du   printems  :  l'anomalie 

.moyenne  qui  y  répond  est  287*^,35457  j    en  1800  ,    ce    qui  donne 

l'équation  du  centre  égale  à  -{-  0^,99290.  Après  une  année  tropique 

moyenne  j  c'est -à-  dire  après  365  ,24225o  ,  la  même  anomalie  et 

la  même  équation  du  centre  auraient  encore  lieu ,  si  Tapogée  était 

immobile  ^  mais  comme  il  s'est  déplacé  de  i9i"45i  dans  l'intervalle^ 

l'anomalie  moyenne  ne  sera  plus  que  287°,33457  —  o^oigiôi ,  ou 

387^,3 1 542 ,  ce  qui  donne  pour  l'équation  du  centre ,  o**,99278,  valeur 

petite  de  0*^,00012  que  la  précédente  ;  ainsi  la  longitude  vraie  ne 

•era  pas  encore  0°.  comme  une  année  auparavant ,  et  le  soleil  aura 

«ncore  o°,oqoi2  k  parcourir  ,  avant  d'arriver  à  i'équinoxe  vrai.  Il 

10  .0^,000012  , 

loi  faut  pour  cela — -5 — r-r ;  ou  o",ooio.  Cette  quantité  doit 

donc  être  ajoutée  à  l'époque  pour  laquelle  on  calcule.  Par  cette 
raison ,  l'intervalle  des  équinoxes  vrais  surpasse  de  10"  celui  des 
ëquinoxes  moyens.  On  voit  aussi  que  cette  différence  n'est  pas  cons- 
tante pour  toutes  les  années.  Elle  vari»  avec  la  position  de  l'ellipse 
«olaire  sur  le  plan  de  l'écliptique.. 


NOTE    V. 

Sur  Remploi  des  équations  de  condition. 

Comme  cette  méthode  est  très> importante  en  astronomie  ,  je  l'ap- 
{cliquerai  à  un  exemple. 

Supposons  que  Ton  ait  un  grand  nombre  d'observations  du  soleil» 
que  l'on  puisse  regarder  comme  très-exactes.  On  en  déduira  les  lon- 
gitudes du  soleil,  et  en  les  comparant  à  celles  que  donnent  les  tables, 
les  différences  seront  les  eneurs  de  ces  tables.  Je  les  représenterai 
par  C,  C  ,  C". 
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Cm  erreurs  se  composent  de  toutes  celles  que  l'oa  a  pu  faire  sut 
les  éle'mens  elliptiques  j  il  faut  y  dëméler  ce  qui  appartient  à  clia« 
eim  d'eux. 

Considérons  d'abord  le  lieu  de  Papogëe.  On  calculera  l'effet  que 
produirait  sur  la  longitude  une  minute  de  changement  dans  sa  po« 
sition.  Pour  cela  il  faut  avoir  des  tables  du  soleil.  Prenons  celles  dtf 
I>elambre ,  que  Lalande  a  insérées  dans  la  troisième  édition  de  son 
Astronomie  ,   et  qui  sont  calculées  en  mesures  sexagésimales. 

Dans  ces  tables  on   a   donné  à   l'apogée  une  certaine  position  p  • 
d'après   laquelle    on  a   calculé   les   anomalies  ,  en  retranchant  la 
longitude    de    l'^apogée  de  la   longitude  du  soleil.    Par   conséquent 
une  minute  de  changement  sur  le  lieu  de   l'apogée  ,  change  d'une 
minute  l'anomalie  correspondante  à  chaque  longitude.  Supposons  dono 
que  la  longitude  qui  a  donné  l'erreur  C  réponde  ,  par  exemple  ,  à 
18^  d'anomalie^  comptée  de   l'apogée.  On   trouvera  dans  la  table 
de  l'équation  du  centre  ;  page  22  ,  qu'à  ce  point  de  l'orbite ,  10  mi- 
nutes d'augmentation  sur  l'anomalie  ,  produisent  un  accroissement  de 
i8'^8  sar  U^quation  du  centre,   d'où  il  suit  qu'une  minute  produit 
i",88  j  et  comme,  à  ce  point,  l'équation  du  centre  S'T  s' ,  fig.  54,  est 
•oostractive  ,  la  longitude  £  T  S'  se  trouve  diminuée  de  la  même 
quantité.   Or  ,  faire  varier  l'anomalie  A  T  s'  d'une  minute  ,  c'est  re- 
culer l'apogée  d'autant  ;    par  conséquent ,  la  diminution  d'une  mi- 
nute sur  la  longitude  de  l'apogée ,  produit,  à  ce  degré  d'anomalie, 
i'',88  de  diminution  sur  la  longitude  du  soleil. 

On  calculera  de  même  l'effet  d'un  changement  arbitraire  dans  la 
valeur  de  la  pins  grande  équation  du  centre.  Pour  faciliter  cette  re<- 
cherche,  il  convient  de  choisir  la  diminution  séculaire  i8",8(o°,oo58) 
qui  se  trouve  toute  calculée  dans  la  même  table.  Ou  supposera  donc 
qne  la  plus  grande  équation  soit  augmentée  de  18^,8. 

Il  en  résultera,  à  18**  d'anomalie  ,  une  augmentation  de  5", 78  sur 
l'équation  du  centre  ;  ce  i^xxï  donnera  encore  5^,78  de  diminution 
eur  la  longitude. 

Soit  maintenant  la  vraie  correction    de  l'anomalie  —  x  minutes. 
La  vraie  correction  de  la  plus  grande  équation.  y  fois  iQi^jS 

La  correction  de  l'époque  $  226.  a 

Pnisqu'un  changement   d'une  minute  sur  l'anomalie,  en  produit 
on  de  l'^88  sur  la  longitude,  x  miaules  donneront  x .  i'^^^88  i  eàr. 
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•e»  ehaftgcmei»  étant  tris -petits,  peuvent  i  saut  trreiir  sensible/ 
4tre  siipposés  proportionnés  entre  eux. 

De  même,  la  correction  y  dé  la  pins  grande  équation  donnera  dam 
l'expression  de  la  longitude ,  la  correction  y  .  5' ',78. 

Et  comme  les  tables  ,  si  elles  étaient  parfaitement  corrigées ,  de- 
Traient  satisfaire  aux  observations  ,  on  aura  : 

}LiOf)gttude  observée  =  longitude  calculée  —  x  .  i'',S8  -^y  •  6", 78  + 1. 

Or  ^  on  a  trouvé  : 

Longitude  observée  —  longitude  calculée  =  C. 

On  aura  donc  l'éqnation 

C  =  z  —  X.  i'^88  —  y.  5^78. 

Qui  sera  une  équation  de  condition ,  entre  les  trois  corrections 

^ ,  y ,  z. 
Si  C  était  connu  avec   une  rigueur  géométrique,  trois  équations 

semblables  sufl&raient  pour  déterminer  ces  trois  inconnues.  Mais  les 
erreurs  inévitables  des  observations  exigent  qu'on  en  emploie  un  plus 
^rand  nombre.  On  les  combine  de  manière  à  en  tirer  trois  équations 
où  les  coefiiciens  de  x  ,  y ,  z  .soient  successivement  aussi  grands  que 
possible.  Ces  trois  équations  résultantes  donnent  les  trois  inconnues 
avec  d'autant  plus  d'exactitude  ,  qu'on  a  employé  un  plus  grand 
nombre  d'observations.  On  rapporte  leurs  valeurs  au  milieu  de  l'in- 
tervalle que  les  observations  comprennent ,  ce  qui  suppose  qu'elles 
ne  sont  pas  trop  éloignées  les  unes  des  autres  ,  $t  que  le  moyen 
mouvement  est  assez  exactement  connu.  Dans  l'état  actuel  de  l'as- 
tronomie, ces  suppositions  sont  plus  que  permises;  mais  s'il  s'agis-» 
sait  d'une  nouvelle  planète  où  l'on  craindrait  de  les  admettre  ,  on 
introduirait  ,  au  lieu  de  z ,  une  quantité  variable 

a  +  nt 

B  étant  la  correction  du  mouvement  annuel ,  et  t  le  nombre  d'an- 
nées écoulées  depuis  une  époque  fixe  ,  mais  arbitraire. 

En  déterminant  les  valeurs  de  x ,  y,  z  pour  deux  époques  éloignées, 
par  exemple  vers  1766  ,  par  les  observations  de  Bradley,  et  f ert 
1800  par  celles  de  Maskeline  ,  on  verra  si  les  moyens  mouvemens 
du  soleil,  le  déplacement  de  l'apogée  et  les  variations  de  la  plos 
igrande  équation ,  supposés  dans  les  tables  ,  s'accordent  avec  Tcx- 
périeixce. 
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N  O  T  E    V  L 

Sur  les  formules  du  mouvement  ellipeique» 

Nommons  a  le  demi  grand  axe  de  l'ellipse  solaire  ,  on  la  dis-^ 
tance  moyenne  ,  e  l'excentricité  ,  n  le  mdavement  moyen  dans  nn 
jour  ,  r  le  rayon  vecteur  ,  et  y  l'anomalie  vraie  correspondante  au 
tems  t  écoulé  depuis  le  passage  à  l'apogée  ,  on  aura 

S^=z  i-|-i_c^+  I   e  —-g-  «'  I  COS.  m 

— ^  Lg»  — ^-e4  >cos.  2nt  + ...  etc. 
▼=  nt— t  2e  —    î-e*  J  sin.  nt 

+  <  — e*  —  "T  ®*  I  •***•  ^^  ^"  •••  ®^^* 

Voyez  la  Mécanique  Céleste  ,  tome  Ij  p.  i8i. 

Dans  ces  formules,  n  est  égale  à    4oo°,  T  étant  la  révolution 

tropique  ,  ou  565**,24225o. 

Les  quantités  qui  entrent  sous  les  signes  périodiques  étant  con« 
nues  ,  il  ne  reste  qu'à  calculer  leurs  coeffîciens  ;  sur  quoi  l'on  re- 
marquera 4j[ne  le  sinus  d'an  angle  étant  toujours  moindre  que  l'unité  , 
les  quantités  qui  sont  insensibles  dans  les  coeffîciens  ,  deviendront 
encore  moindres  quand  elles  seront  multipliées  par  les  sinus ,  en- 
sorte  qu'on  pourra   tout  de  suite  les  négliger. 

De  plus  ^  les  termes  qui  forment  les  corrections  de  l'anomalie  v, 
étant  des  arcs  ,  il  faut  les  réduire  en  grades ,  comme  le  premier  nt , 
afin  d'avoir  tout  de  suite  la  valeur  de  l'arc  exprimé  en  grades.  Or,  cela  est 
facile  ;  car  si  Ton  nomme  Â  linarc  quelconque  ,  et  tt  la  demi-circon- 
férence dont  le  rayon  égale  i ,  l'angle  correspondant  à  cet  are  sera 
2oo<>>A,  Si  l'arc  A  est  égal  au  rayon,  qui  est  toujours  pris  pour  unit< 


\ 


5li5  ASTKOKOMTE 

0 

dans  ceâ  calculs,  Pangle  correspondant  sera  200»  j c'est  pour  cela  que 

l'on  troure  dans  les  tables  de  logarithmes,  celui  ^e  la  quantité  20O* 

sous  le  nom  de  logarithme  de  Varc  égal  au  rayon.  Cet  arc  est  égal 
à  1530,661977. 

Avec  cette  réduction,  on  aura 

200   ( 
V  =  nt  —  /  2e—-  e^     \  sîH.  m 


200   f  î    ,    1     . 

—  y  2e—-  e3     \  siH. 


sin.  2Dt ....  etc. 


et  la  valeur  de  y  sera  immédiatement  exprimée  en  grades, par  cette 
série  ,  lorsque  le  tems  t  sera  connu  en  jours. 

La  quantité  nt  est  ce  que  Ton  nomme  en  astronomie^  l'anomalit 
moyenne  ;    « 

Et  V —  nt  est  Féquation  du  centre. 


NOTE    Y  1 1. 

Sur  la    comparaison   des    arcs    de    VécliptiqiLe   et  de 

Véquateur, 

Lorsqu'on  rapporte  les  arcs  de  Pécliptique ,  au  plan  de  l'cquatenr , 
en  menant  des  méridieus,  par  leurs  extrémités,  on  trouve  que  les 
arcs  qui  leur  correspondent  sont  inégaux  ,  et  plus  grands  ou  plus  petits, 
suivant  leur  position.  Ou  peut  facilemem trouver  par  le  calculla  mesure 
exacte  de  cette  différence.  Soit  C  i()45  le  centre  de  la  terre  ,  ES' 8^' 
Técliplique ,  E  Q'  Q''  l'équaicur,  C  P  son  axe  qui  lui  est  perpendiculaire.. 
Alors  Ee  sera  la  ligne  des  équinoxes  ,  et  si  E  S'  est  l'arc  décrit  dans 
un  }our  sur  Féclipiiqne  ^uir  le  soleil  ,  A  partir  du  point  E,  le  méridien 
P  S'  Q'  déterminera  l'arc  EQ'  de  Téqualeur,  qui  fait.,  à  cette  époque,  la 
différence  du  jour  astronomique  au  jour  sydéraU  D'après  cette  cons" 
truction,  le  triangle  spîiérique  ES'  Q'  sera  rectangle  en  Q'  ,  et  e« 
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nommant  I  l'obliqaité  de  l'ëcliptiqae  ,  on  aura ,  d'après  les  règles  de 
la  trigonométrie  sphériqne 

Tang.  EQ'    __    Cos.  I 
Tang.  ES'    ~        R 

Lie  cosinus  d'an  angle  étant  toujours  moindre  que  le  rayon  B,  tang.EQ' 
sera  moindre  qne  tang.  ES'  ,  et  par  conséquent»  Parc  Ei)'  intercepté 
sur  Tcquateur  ,  sera  plus  petit  que  l'arc  £  S'  décrit  sur  Pécliptique. 

Cette  relation  subsistera  également  pour  tous  les  arcs  de  réclip<i4 
tique  et  de  Féquateur  ,  comptés  de  la  même  mauière  ,  à  partir  de 
Tëquinoxe  j  ensorte  que  le  soleil  étant ,  par  exemple  ,  en  S"  ,  oa 
aura 

Tang.  E(y'  Cos.  I 

Tang.  ES"     =      R 

Si  S  est  le  lien  du  solstice ,  les  arcs  E  S ,  E  Q  sont  égaux  entre 
eux  ^  et  à  100°.  Ainsi  puisque  E  Q"  est  moindre  que  E  S"  ,  il  faut  par 
compensation  que  Q"  Q  soit  plus  grand  que  S"S  ,  c'est-à-dire, 
que  l'arc  intercepté  surFéquateur  par  les  méridiens  PS"Q",  PSQ, 
soit  plus   grand  que  Tare  de  Técliptique  qui  y  correspond. 

On  peut  aisément  calculer  leur  différence ,  car  S'' S=  100° — E&"j 
Q"  Q  ==  loo**  —  E  Q"  î   par  conséquent 

Tang.  ES"  =  1 

"  Tang.  S  S" 

Tang.  EQ"  = 


Tang.  QQ" 

Ces  volears  substituées  dans  l'équation  précédente ,  donneront 

Tang.  (y  Q      _        R 
Tang.   S"  S      ""    Cos.  I 

c'est-à-dire  ,  que  le  rapport  des  arcs  cqrrespondans  de  Téquateur  et 
de  Téclip tique  ,  au  solstice ,  est  inverse  de  ce  qu'il  est  à  l'équinox*. 
Ainsi  en  supposant  que  l'arc  diurne ,  décrit  par  le  soleil  dans  l'éclip- 
tique  ,  fût  toujours  le  même  ,  les  arcs  çorrespondans  de  l'éqnateur 
seraient  inégaux ,  plus  grands  que  l'arc  de  l'écliptique  dans  les  solsti<« 
ces  ,  moindres  d^ns  leç  ^quinoxes. 


■y 
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NOTE    VII  L 


Note  sur  l'équation  du  tems* 

Pour  ne  pas  interrompre  le  raisonnement  ,  je  n'ai  fait  qa'indi» 
qaer  le  plus  grand  écart  des  trois  soleils ,  S' ,  S"  et  S"^  dans  chaque 
qaart  de  la  circonférence  ;  mais  il  serait  facile  de  le  tàUoler  arec 
exactitude.  Ënefièt  ,S"etS'"fig.  77,  ayant  un  mouyement égaille  pre- 
mier sur  l'écliptique  ,  le  second  sur  l'équateur ,  l'ascension  droite 
de  S"'  égaie  toujours  la  distance  de  S''  à.  l'éqainoxe  ;  ainsi  j  en 
nommant  y  cette  ascension  droite  ^  et  x  la  distance  de  l'éqaiooxe 
«u  méridien  de  S'' ,  ou  l'ascension  droite  de  S'',  on  anra^  d'aprè« 
la  note  de  la  page  précédente  , 

Tang,y=^^^°g'.^ 
""  ^  cos   1 

R  étant   le  rayon   des  tables  ,    et  I  l'oWiquité  de  l'écliptiqiie.    Or 

«n  a  par^  les  formules  trigonom étriqués 

Tang.  (  y  -  ,  )  =  R^    mng.  y  -  tang^ 

R  -t-tang.ytang.  x 
Mettant  pour  tang.  y  sa  valeur ,  il  vient 

tang.  X 
Tang.(y-x)  =  R.R  -cosI.J2!i 


R  4-  tang.  î»  X 


COS.    I 

c'est  la    différence   des   ascensions    droites  de  S"  et  de  S'".  Cette 
expression  peut  se  mettre  sous  la  forme  suivante. 


tang.  X 
R.  R  —  COS.  !• 


Tang.  (y  —  X  )  =   ;.  'z     [/r  cos.  I 

|/R  cos.  I 


1  -1-  tang.  a  K 
R  COS.  i^ 
Si  l'on  fait ,  pour  plus  de  simplicité  , 

Tang.  X 

V^RcoITl""  ^ 
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Ia  partie  yariaUe  de  cette  expression  deviendra 


s 


1  4-»a 

«t  Ton  aura 

R  .  R  COS.  I        z 

J/R  COS.  I 
Or  la  c|aantité      z     peat  se  mettre  sous  la  forme 

3         a  (ï  4-z*> 

Elle  est  doiit  constamment  moindre  que  7 ,  excepté  dans  le  cas  oà 
c  =  1  ;  car  elle  égale  alors  7  ,  et  c'est-là  sa  plus  grande  valeur. 
Ainsi  la  plus  grande  différence  entre  les  ascensions  droites  de  8"  et 
de  S'"  ,  corrrespondra  A  l'angle  x  donné  par  l'équation. 

Er=i    ou    tang.  x=:|r   Rcos.I, 
et  cette  plus  gramde  différence  y  —  x,  le  sera  par  Véquatiou 

R  —  cos  I 

Tang.  (y— X  )=  R.  — ..  ■ 

2  yKcosA 

8i  l'on  suppose  I  =&aG«o7^  ,  ce  qui-  étoit  l'eUiquité  de  l'éclip» 
tique  ^  en  1800;  on  troatera 

X  ^*  ^fiiBo    ' 

y  — x='V,7483" 

et  par  conséquent    y  =7  5i**,5743i 

c'est-à-dire,  que  la  plus  grande  différence  entre  les  ascensions  droite» 
de  S"  et  de  S'"  ,  est  de  2°,7485  ;  elle  arrive  lorsque  l'ascension 
droite  de  S'"  est  de  5i®,3743 ,  celle  de  S"  étant  alors  48°,626o. 
Cette  différence  réduite  en  tems  ,  à  raison  de  la  circonférence  en- 
tière  9  pour  10  :,  donne  o-, 0687  ,  tems  moyen  décimal  pour  le 
plus  grand  retard  de  S"  au  méridien  par  rapport  à  S'''.  C'est  9'54" 
«n  tems  vulgaire  de  24  lieures  au  jour. 

On  peut  facilement  s'assurer  que  l'équation  du  centre  qni  est  mainte- 
nant 2",i3do  dans  l'écliptique  lorsqu'elle  est  la  plus  grande  ,  ne  peut 
jamais  donner  -en  ascension  droite  une  différence  égale  à  a°,74S5. 
En  effet  ^  supposons  le  cas  le  plw  favorable  ;  celai  oà  elle  atteiiir 
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drait  son  maximam  à  rinst&nt  du  solstice;  alors  en  désignant  paix, 
l'arc  qui  loi  correspondrait  sur  Téquateur  ,■  on  aurait  ,  soivant  U 
note  de  la  page  précédente  , 

»,  „     tan  g.  a®,i58« 

COS.   I 

expression  qui  ,  étant  calculée  par  le  moyeu  des  logarithmes  des 
tables  de  Sinus  ,  donne 

X  =  a«,33o6 
Si  Fon  supposait  que  le  milieu  de  l'arc  2*^i58o  comcide  arec  le 
•olsiice  ,  on  aurait 

X  =  2®,53o7 
«e  qui  ferait  i"  de  plus.  Dans  ce  cas ,  qui  est  de  tons  le  pins  fa;ro- 
Tubie ,  le  résultat  est  encore  beaucoup  au-dessous  de  2**y7483.  On 
peut  donc  être  assuré  que^  dans  aucun  cas ,  l'ëqnation  dn  centre, 
qui  a  lieu  maintenant  dans  l'écliptique ,  ne  peut  donner  sur  l'ëqaa- 
teur  une  différence  d'ascension  droite  égale  à  2^,7483  ;  et  comme  toas 
ces  élémens  n'éprouvent  que  des  variations  périodiques  très-lentes , 
rrufermées  dans  des  limites  fort  étroites,  on  peut  eaconclnreqne  dans 
toutes  les  positions  possibles  de  l'orbe  solaire  sur  l'écliptiqne  ,  le 
soleil  vrai  et  le  soleil  moyen  coïncideront  toujonra  )|uatre  fois 
chaque  année.  f 

L'arc  2°,33o7  réduit,  en  tems ,  à  rÂisoii  de  la  circonférence  en- 
tière pour  un  jour  ,  donne  o^,o583  ,  tems.  moyen  décimal  ^  ou  8^24" 
fems  moyen  vulgaire  ;   par   conséquent   si  la  grande  équation  du 
centre  coïncidait  avec  le  plus  grand  écart  de  S''  et  de  S'",  ensorte 
que  les  trois  soleils  fussent  alors  dans  l'ordre  S'  ,  8"  ,  S'"  ,  on  S'", 
S'' ,  s'  ,  la  différence  d'ascension  droite  entre    le  soleil  vrai   S' et 
le  soleil  moyen    S'"  ,  serait  moindre  que  2°,334o  4-  ^°,7483 ,  ou 
6°,o823  ,  ce  qui  donne  ,  en  tems  décimal,  o  ,127  ,  ou   18'    18"   en 
tems  vulgaire.    Or,    cette   disposition,  la  plus  favorable  de  tontes, 
ne  sauroit  avoir  lieu  dans  la  situation  actuelle  de  l'orbe  solaire  ; 
ainsi,  la  différence  du  tems  moyen  au  tems  vrai  ne  peut  s'y  élever 
à  i3  minutes   de  tems  décimal ,    ou  ù  18  minutes  de  tems  vulgaire. 
Four  complctier  la  thcorie  que  je  viens  d'exposer,  je  vais  rappor- 
ter ici  la  formule  du  l'équation  du  tems ,  telle  qu'elle  a  été  donaée 
par  Lagrange  4uns  un  très-beau  mémoire  qui  a  pour  titre  :  Rechercliei 
sur  la  manière  de  former  des  tables  des  planèies:  d'après  les  aeolst 
<^bservaÛQns.  Acud.  des  Sùences ,  1772. 
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Sî  Fon  nbmme  f  la  longitode  da  soleil ,  «  ToblSqnltë  de  lVclip« 
i<|ae  ,  et  la  longitude  de  Tapogëe ,  e  le  rapport  de  Pexcentricité  ao 
iemi  grand  axe  ,  et  k  le  rayon  de  Té^aatear  réduit  en  s^coAdet  dj^ 
ttms  décimal ,  ou   656619,77 

4^~' 

Si  ,  d'ailleurs ,  on  fait ,  pour  plus  de  simplicité , 

e 

1  4-  j/i  — ea 

L'équation  du  terns  représentée  par  T ,   et  exprimée  en  seconde  , 
aura  pour  valeur 

T  =  —  2ke  Sin.  (  ç  —  a  )  —  k.  (^a°g-^  )*  sin.  27 

~  2k  (e-|l)  e'  Sin.2(,-  u)4-^  (^^"'^i  )^  Sin.  4y 

-  2k  (e  -^')  «'^Sin.3( ,~  «)-4J^  (tang.|^j6  gj^^^ 

Il  ne  s'agit  plus  que  de  substituer  dans  cette  formule  les  valeurs  des 

nombres  k  ^  e  ,  et  celle  des  angles  a ,  »  qui  sont  supposés  donnés  par 

les  observations. 

Or  ,  dans  Tétat  actuel  de  l'orbe  solaire  ,  c'est-à-dire^  pour  l'an 

28q9>  ona 

e  =         0,016791 

«  =       109^,7626 

w  =         26°,  0735 

En  ajoutant  le  logarithme  de  e  ,  qui  est  —  2  -i-  0,2250766  ,  Â 
celui  de  2k  ,  qui  est  4^6o285oi  ,  ou  trouve  le  logarithme  de  2ke  égal 
à  2,7279267,  auquel  répond  le  nombre  53'i,474.  C'est  le  coefficieut 
de  sin.  (  ?  ^  -•  ) 

On  a  ensuite  —  =   i3°,o3675  :  d'où  log.  tang.-î-  =  9^3174200  j 
2  2 

et   log.  (  tang.  ~)  ^  =  8,63484oo 

A  quoi  ajoutant  le  logarithme  de  k ,  qui  est  4,2018201 ,  et  retranchant 

de  la  caractéristique  10  unités  ,  ou  le  logarithme  du  rayon,  on  aura 

2,83666oi  ,  auquel    répond  le  nombre  686,ô3i.  C'est  le   coefficient 

de  sin*  2  ,.  On  trouvera  de  même  que  les  coeffîcieus  des  deux  terme 
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tnivans  tont  3,47  ^^  i5,o4.  Ut  som  par  conséquent  fort  pttHs  fu 
rapport  aux  prëcédens  ;  et  comme  ceux  qui  sui'veiit  seraient  encan 
moindres  ,  puisqu'ils  tont  multipliés  par  let  puissances  succestivci 
de  rexcenti'icité^  on  peut  les  négliger  san»  erreur  sensible.  Alors  l'équa- 
tion du  tems  exprimée  en  secondes  de  la  division  décimale  ,  sera 
Teprésentée  arec  toute  l'exactitude  nécessaire  par  la  formule  tai- 
rante. 

T  =  —  534",47  .  Sin.  (9  -•  «  )  —  686",53  .  Sin.  3  f 

—  5",47  Sin.  a{ff^a)4-  i5'',o4  .  Sin.  4  f 

Si  Pou  yeut  convertir  ces  résultats  en  tems  vulgaire  de  24  benres 

au  jour,  il  suffira  de  multiplier  les  coeffîciens  par  864  ,  et  ils  se  trou- 

1000 
veront  réduits  en  secondes  de  l'ancienne  division  sexagésimale. 

Les  sinus  qui  entrent  dans  l'expression  précédente  ,  sont  toujours 
moindres  que  Tunité  ;  ainsi  en  se  bornant  aux  deux  premiers  termes 
qui  sont  les  plus  considérables^  on  voit  que  la  valeur  de  l'équa- 
tion du  tems  est  toujours  plus  petite  que  leur  somme,  ou  moin- 
dre que  o",i22i  de  tems  décimal  ,  ce  qui  répond  à  17', 35"  de  tenus 
vulgaire  :  résultat  conforme  à  celui  que  nous  avons  déjà  obtenu  pré* 
cédemment  par  une  autre  méthode  un  peu  plus  élémentaire. 

On  voit  aussi ,  par  la  même  formule  ,  que  la  valeur  de  l'équa- 
tion du  tems  dépend  de  robliquité  de  l'écliptique  ,  de  l'excentricité 
de  l'orbe  solaire,  et  du  lien  de  l'apogce.  Elle  est  donc  as^^ujettie  à 
des  variations  séculaires  ,  dépendantes  de  celles  qu'éprouvent  ces  trois 
élémens. 


NOTE    IX. 

Manière  de  trouver  les  co-or donnée s^  (V une  tache  du  soleil, 
par  rapport  à  trois  axes  fixes  passant  par  le  centre  de 
cet  astre.  Détermination  de  Vèquateurdu  soleil. 

Soient  X  ,  Y  les  deux  co-ordonnées  du  centre  du  soleil  ,  rapporté 
à  deux  axes  fixes  et  rectangulaires  ,  menés  par  le  centre  de  la  terre; 
l'axe  des  X  étant  supposé  passer  par   l'équiuoxe   du  printems.  5i 
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l'on  nomme  v  la  longitude  du  uÀtil  vu  de  la  terre  ;  et  D  la  dis- 
tance de  cet  astre  ,  on  aara 

X  =  D  COS.  V  Y  =  D  sin.  v 

Menons  par  le  centre  de  la  terre  un  troisième  axe  perpendicu- 
laire au  plan  de  Fëcliptique.  Ce  sera  l'axe  des  z.  Soient  x  y  2  les 
co-ordonnëes  rectangulaires  d'une  tache  du  soleil ,  rapportée  à  ces 
axes  ;  soient  de  plus  u  la  longitude  géocentrique  de  la  tache  sur  le 
plan  de  l'éclip tique  ,  6  sa  latitude  ,  et  p  la  projection  de  son  rayoa 
vecteur  sur  le  même  plan ,  on  aura  évidemment 

31  =  p  COS.  a        y  =  p  sin.  u        z  =  p  tang.  Ô 

Si  l'on  nomme  x'  y'  z'  les  co-ordonnées  de  cette  même  tache  ,  rap- 
portée à  trois  axes  parallèles  aux  précédens  ,  et  fixes  au  centre 
du  soleil ,  on  aura 

X=:X  +  x'  y  =  Y-y'  2  =  2' 

En  supposant  que  la  tache  soit  située  dans  l'angle  des  x'  positives  , 
et  y  négatives.  Enfin  ,  si  l'on  représente  parr  la  distance  de  la  tache 
au  centre  du  soleil ,  on  aura 

x'^  +  f^  +  z'^  =  r*. 

La  quantité  r  peut  se  déduire  des  observations ,  comme  on  le  verra 
tout- à-l'heure  ,  en  supposant  que  la  surface  du  soleil  soit  sphériqne  ; 
et  les  véritables  inconnues  du  problème  sont  x'  y'  z'  qu'il  s'agit 
de  déterminer. 

Or  les  équations  précédentes  donneront 

x'  =  x  —  X        y'  =  Y— y        z'^z 

Si  l'on  substitue  dans  ces  expressions  leurs  valeurs  précédentes  ,  en 
^inus  et  cosinus  ,  il  vient 

'  x'  =  f  cos.  u  —  D  COS.  r  ;    y'  =  D  sin.  y  —  p  sin.  u  ;  2'  =  p  tang.  I 

Et  en  mettaat  ces  valeurs  dans  l'équation  de  la  surface  du  soleil , 
on  trouve 

P*  COS.  a  u  —  2  p  D  .  COS.  u.  cos.  v  +  D*  cos-*  v  +  f*  tang.*  6  =  r* 
-J-  p*  sin.*  u  —  2  p  D  sin.  u  .  sin.  v  +  D*.  sin.*  r 

Ou ,  en  réunissant  les  termes  semblables  , 

P*Ti  +  tang.*6|  -.2pD.  cos.  (v— u)+D*  =  ra 

On  peut  simplifier  cette  équation  ^en  prenant  pour  inconnue  la  vraie 


8^0  ASTRONOMIE 

distance  de  la  tache  aa  centre  de  la  terre.  Soit  l  cette  distastce  >  OU 
amra  évidemment 

p  s=  J^.  COS.  S 

et  en  substituant  cette  valeur  dans  l'équation  précédente ,  elle  de-' 
Tient  : 

J^  — 2<rD.  COS.  e .  cos(v— u.  )  +  D*  =r^ 

Si  la  surface  dn  soleil  est  spliérique ,  r  est  le  rayon  de  cette  sot- 
face  ,  et  alors ,  en  nommant  ^  l'angle  sous  lequel  on  voit ,  de 
la  terre  le  demi-diamètre  du  soleil  à  Tëpoque  de  l'observation  i 
ou  aura 

r  =  D  sin.  C 

Ce  qui  donne  à  l'équation  précédente  la  forme 

l^  —  3  J  D  COS.  ô  .  COS.  (  V  —  U  )  +  D^  COS.*  6=0 

d'où  résultent  pour  i"  deux  valeurs 


J^î=D  COS.  e.  COS.  (v  —  ")  +  r/D^  cos.^  5.  cos.*  (  v-^u  )  -p-  D*  C08.*C 

De  ces  deux  valeurs  ,  il  ne  faut  prendre  que  la  pins  petite .;  car 
lorsque  nous  apercevons  les  taches  ,  ellcsS  sont  touioui*»  aa-devant 
du  soleil  par  rapport  à  nous  ;  ainsi  nous  ne  conserverons  qne  le  signe 
juiférieur  du  radical  ;  et  en  faisant  pour  plus  de  simplicité 

cos.  **  .  cos.  (  v  —  u  ). 

m  =^ ' ■ • 

cos.  C 

K  =  m  —  v/'(m+i)  (m  — i) 

On  aura  <r  t=  D.  K  cos*  C 

Ce  qui  donne  p  =  D.  K  cos.  C  cos.  9 

C'est  la  valeur  de  f  ,  dont  il  faut  faire  usage.    En   la  snbstitoant 
dans  les  expressions  de  x'  y'  z' ou  aura  ces  résultats  très-simples 

x'  =  -f-D  I   K  cos.  C  .  cos.  9  .cos.  u  —  cos.  v    S 

y'  = — D  <    K  cos.  6  .  cos.  0  .  sin.  u —  sin.   v    l 

z'  =  -\-'D  ,  K  cos.  G  .  sin.    9. 

oe  sont  les  co.-onloant'es  de  la  tache  rapportées  au  centre  du  soleil. 

Quoique  ces  valeurs  aient   été   calcul  des  en  supposant  la  tache 

située  dans  l'angle  des  x'  positives  et  y'  négatives,  elles  n'en  sont  pas 

moins  géuérolts.     11  suQlt    d'y    mettre  pour   u   et   v    les  valeurs 

convenables 


1?  H  Y  s  t  Q  U  fi.  Six 

V«2ab]est  tl  n^y  aura  pas  besoin  pour  cela  de  préroir  d'avance  kl 
position  de  la  tache  sur  le  globe  solaire'}  on  en  jugera  arec  certi^ 
tude  par  les  signes  positifs  ou  négatifs  ,  dont  les  valeurs  de  x'  ,j',  t' 
se  trouveront  aSecitées.  C'est  le  propre  des  formules  analjrtiqu«s  de 
pouvoir  se  prêter  ainsi  à  toutes  les  circonstances  des  prablèmes , 
par  le  seul  moyen  des  substitutions. 

Il  serait  facile  de  déduire  de  ces  formules ,  les  Valeurs  de  la  lati-* 
tude  et  de  la  longitude  héliocentriques  f  c'est-à-dire  «  vues  du  centime 
du  soleil  :  car ,  eu  nommant  la  latitude  1'  >  et  v'  la  longitude  ,  oa 
aura 


z' 


tang*  r  ^  77==^==^  Ung.  v*  =±i    , 


V^'^+J 


u  -  X- 


Ainsi  lorsque  Pou  connaîtra  %' yj\  t*  ,ovi  pourra'calculer  ces  raleufs 
dout  les  astronomes  font  fréquemment  usage»  Il  faut  seulement  avoi^ 
soin  de  conserver  toujours  rhomogénité  dans  les  calculs  ,  et  la 
rétablir  par-tout  où  il  sera  nécessaire ,  en  se  rappelant  que  le  rayon 
des  tables  trigonomé triques  a  été  pris  pour  unité.  Ainsi  x'fj',*' 
désignant  des  lignes,  et  D  ,  distance  du  soleil  à  la  terre  ,  étant  aussi 
de  la  même  dijnension^  il  faut  que  toutes  les  quantités  qui  muJti-* 
plient  D  dans,  les  formules  précédentes  soient  des  nombres  abstraits, 
c'est-à-dire  •  que  chaque  sihus  doit  être  regardé  comme  divisé  par  le 
rayon  des  tables  trigonométriques  y  dont  le  logarithme  >  tabulaire 
est  représenté  par  lo* 

Comme  ces  formules  nous  seront  utiles  dans  la  théorie  des  pla-* 
nètes ,  il  est  bon  de  les  appliquer  à  un  exemple ,  afin  d'en  acqué^* 
rir  rhabitude  ;  pour  cela  ,  je  prends  l'observation  suivante  faite  pat 
F.  Reggio  à  JUjiÀn  ,  le  i5  juillet  1777* 

Longitude  géocentriqne 'de  la  tache.  «  «  •  :  •  «  125^>85554 
Latitude  géocentrique  australcé  *..•..••  o^^ 3.^457 
Longitude  du  soleil.  .  é  *  «  *  «  4  .  «  .  *  !i  125*^,75349 
Demi  diamètre  du  soleil ,  ou  valeur  de  C.  .  «  •  ^  o^^^qiqj 
Avec  ces  données  ,  on  trouvera , 

m=  1,000007,  K  =^    o^>9962923l 
D*où  résultent  les  valeurs  suivantes  : 

x'  =  D.  0,0000016 15 
y'  =  —  D.  o,oo4o4647o 
a'  =3  —  D.  0,002105927  ^    .^ 
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€t  Ton  voit  par  les  signes  dont  ces  valeurs  sont  affectées ,  qne  la  tacbe 

est  située   dans  la  partie  australe  de  Técliptique  ,    dans  Tangle  x' 

positives  et  y'  négatives.  t 

Je  suppose  maintenant  que  Pon   ait  ainsi  rapporté  les  positiooi 
.auccessives  de  la  tache  )  à.  trois  axes  fixes  et  rectangulaires  menés 

par  le  centre  du  soleil  ;    je    suppose  toujours  qu'un  de   ces  axes , 
'  celui   des  z  ,  soii  parallèle  à  la  ligne  des  équiuoxes  ,  et  que  le  côt» 

des  X  positives  passe  par  Téquinoxe  du  pnntems.  Cela  posé  ,  re^ 
.•présentons  les  co-ordonnées  successives  de  la  tache  par  les  valeon 

suivantes  : 


x' 

y'. 

z' 

x" 

y" 

z" 

x'" 

v"' 

z"' 

qm  seront  relatives  à  ces  trois  positions.  Enfin  supposons  qne  l'axe 
'  de  rotation  du  soleil ,  qui  passe  par  le  centre  de  cet  astre  ,  ait  pour 
équation 

z  c=  az  y  =  b;8 

A  et  h  seront  deux  quantités  inconnues  qu'il  s'agit  de  déterminer. 
Si  ,  par  le  centre  du  soleil  ,  on  mène  des  ligues  droites  didgées 
vers  les  points  où  la  tache  a  été  observée ,  ces  droites  auront  de» 
équations  de  la  forme  suivante  : 


x'     =  a'     z'. 

y'    -b'    2*^ 

x''    —  a"    z" 

y"    ;=  b"    z" 

x"'  —  a"'  z"' 

yiff   __    ^m  ^fft 

et  pnisqne  là  tache  est  supposée  se  mouvoir  circulairement  aQtovf 
de  l'axe  de  rotation  ,  les  trçis  .droites  précédentes  se  trouveront  sur 
une  même  surface  conique  à  base  circulaire  décrite  autoar  de  cet 
axe  ',  elles  feront  par  conséquent  avec  lui  des  angles  égaux. 

Or  si  Ton  applique  ici  les  formules .  analytiques  qui  donnent  l'ia- 
clinaison  de  deux  droites  ,  on  aura  pour  les  cosinus  de  ces  angici 
les  valeurs  suivantes  (a). 


(a)  Voyez  le  Traité  analytique  d«$  courbe»  et  des  sarfac«s  d«i  %>•    1 
fc«nd  degré  ^  page  45. 


/ 
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1  +  aa'  -L  bb' 
V^i+a^  +  b\  j/i+a'^+b"^ 

1  +  aa"  +  bb" 
/i+a»+b"  t/x+a"*+b"^ 

1  +  aa^^^  +  bb^^' 
/i-i-a^+b»  V/i+a'"^+b'"* 

et  comme  les  angles  dolyent  être  ëgaoZj  1m  cosinus  I«  seront  aussi  ^ 
c*«st-à-dire  que  Ton  aura 

1  +  a  a ^  +  bb'  _  1  +  aa^^  +  bV^ 

j/i+a=*  +  b^  v/i+a'^+b'»       v/i+a^+b»    V/i+a"''-t-b''' 

i+aa'  +  bb'  ^  i+aa'"  +  bb'" 

.Ou  simplement 

1  4.  aa^  +  bb^      _    1  +  a  a^^  +  b  W 
j/i  +  A'^  +  'b'^  v/i  +  a"^  -f.  b"* 

1  +  a  a'  +  bb'      _    1  +  a  a'"  +  b  b'" 

■  ■  ■     II.-  ' 

.  V/i  +  a'^  +  b'^  V^i+a'"^  +b'"» 

Ces  deux  équations  détermineront  les  deux  inconnues  a  et  b  ;  maïs 
il  faut  auparavant  y  mettre  pour  a'  ,  b'  ,  a'\  b"  ,  a'"  ,  b'"  ,  leurs 
valeurs  ,  tirées  jdes  données  précédentes.  Or^  cels^  est  très  -.  facile  i 
car  on  a  j  par  «xempîe  : 


On  a  supposé  que   la  surface  du  soleil  est  spbérique  ;   en  nom^ 
xnant  r  8«n  rayon ,  on  aura 
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Ce  q[ui  donne 

Celte    relation    ayant    également  lien  pour  toutes  les  positions  de 
l^taçbej  on  en  déduira  les  valeurs  suivantes, 

et  en  les  snbstituant  dans  les  deux  équations  ci-dessus  ,  on  tronve 
pour  résultai 

«'^z"   +a(x'-x"}+b^y'-y")=o 
,'  _  x'"  +  a  (x'  -  x'")  +  b  (  y'  -  y"'  )  =  o 

Cçs  deux  équations  détermineront  les  valeurs  de  a  et  b  ^  et  par  con- 
séquent la  position  de  Taxe  de  rotation  dans  Tespace, 

Considérons  maintenant  le  plan  de  Téquateur  solaire.  Comme  il 
passe  par  le  centre  du  soleil  ,  qui  est  ici  l'origine  des  ço-ordon- 
îices  ,  son  équation  sera  de  la  fonoac 


s 


A  X  +  By 


I^e  plus  ,  il  est  perpendiculaire  à  Taxe  de  rotation.  Ainsi  lesquan- 
tités  A  et  3  seront  liées  avec  a  et  b  par  les  relations  suivantes, 

A  +  ns=o  B4-b  =  o 

qui  signifient ,  que  les  projections  de  Taxe  de  rotation  sur  les  plana 
co- ordonnes  ,  sont  perpendiculaires  aux  traces  de  l'équateur  sa- 
laire, Ainsi  l'équeition  de  ce  plan  deviendra 

8-}"  a  3^4"  by  =c3i  o 

Avec  ces  données  ,  on  résoudra  facilexueul  toutes  les  questions  rrfa- 
Utm  à  sa  position. 


\ 


Et  d'abord  on  Tolt  que  sa  trace  sur  réclipttqnc  fait  ,avec  la  ligne 

des  équinoxes  un  anî>le  dont  la  tangente  trigonométriqae  est  —  — 

Cet  angle  se  nomme  la  longitude  du  nœud  de  l'équateur  solairel, 
£n  le  désignant  par  Y  ,  on  aura 

tang.  V  =  —  -^ 

On  voit  de  même,  par  Vëquation  pre'cëdente  ^  qu'eç  nommant  I  Pia^ 
clinaisou  de  Tëquatenr  solaire  sur  l'éclip tique  ,  on  a      • 


Cos.  I  = 


1 


|/i  +  a^  +  b* 


Si  les  taches  du  soleil  sont  réellement  adhérentes  à  sa  surface  g 
elles  doivent  toutes  tourner  exactement  dans  le  même  sens ,  et  leur$ 
observations  doivent  s'accorder  pour  donner  les  mêmes  valetirs  de 
Y  et  de  J.  On  peut  donc  juger  par  cette  condition  ,  si  la  supposi- 
tion précédente  est  fondée.  Mais  à  cause  des  erreurs  qui  pourraient 
re'sulter  des  observations  elles-mêmes ,  il  faut  se  contenter  d'un  ac- 
cord approché  entre  le»  résultats ,  et  déduire  de  leur  coinparaisoii^ 
un  résultat  moyen  plus  exact. 

Cherchons  maintenant  la  déclinaison  solaire  des  fâches ,  on  lecav 
distance  angulaire  à  Fëquateur  du  soleil.  Four  cela,  considérons 
de  nouveau  la  ligne  droite  menée  du  centre  4e  cet  astre  à  la  pre^ 
mière  position  de  la  tache.  Cette  droite  a  pour  équations 

x'  =  a'  a'  y'  =  y  z' 

Elle  fait  avec  Paxe  de  rotation  ,  un  angle  dont  nous  avon»  déjà  troa^ 
vé  le  cosinus ,  et  comme  elle  est  perpendiculaire  à  Péquateur  so- 
laire ,  cet  angle  est  précisément  le  complément  de.  la  déclinaisons 
solaire  de  la  tache.  Ainsi,  en  représentant  par  L  eette  déclinaison ^ 
on  aura 

1  -^  aa'  +bb' 

Sin.  L  =5     ..  »  ■     .        -  ■  >j — : 

yi  +  a^  +  h^.yi+  a/^  +  b'^ 

En  mettant  dans  cette  expression  pour    a^  et  hf  leurs  valeurs  en 
V  ,  y' ,  t^ ,  et  observant  qu'il  existe  enue  cesi.  ^antitéaf  ht  r<datim> 
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^n  ^  ji2  ^  ^f2  ^ix     . 


On  tronye 


z^  4-  ax^  +  by^ 
Bin.  L  =-r=- 


/i  +  a^  +  b^ 

La  valeur  de  r  pent  se  de'daire  de  Tobservatioa  f  ear  en  noxhmaBt 
e  le-  demi  diamètre  apparent  du  soleil  ^  et  D  sa  distance  à  la  terre, 
on  a 

r  =  D  sin.  C 

ainsi  toni  est  connn  dans  cette  formalc. 

Elle  fera  oonnaitre  la  distance  des  tachés  à  l'ëqnat^nr  Solaire  »  et 
l'on  pourra  juger  jusqu'à  quel  point  elles  s'éloignent  de  ce  plan. 
De  plus  ,  lorsqu'on  aura  déterminé  a -et  b  par  trois  observations 
d'une  même  tache ,  on  pourra  ,  par  trois  observations  sabséq^neutes , 
déterminer  d^autres  valeurs  de  x' ,  y',  z'.  D'après  la  valeur  qui  en 
résultera  pour  sin.  L  ^  on  saura  si  la  tache  suit  constamment  U 
même  parallèle  ,  ou  si  elle  s'en  écarte  dans  la  suite  de  sa  révolntioD. 

Il  nous  reste  maintenant  à  calculer  l'angle  décrit  par  la  tache  sur 
iBon  parallèle  :  pour  cela  il  faut  d'abord  déterminer  le  centre  da 
cercle  qu'elle  décrit. 

Soient  X  ,  Y,  Z  les  co-ordonnées  de  ce  centre,  D' sa  distance  au 
centre  du  soleil,  on  aura  évidemment 

X^  +  Y^  +  Z^  =  D'^ 

De  plus ,  la  déclinaison  solaire  de  îa  tache  étant  L  ,  les  lignes  droites 
menées  du  centre   du  soleil  à   ses  diverses  positions  font  avec  l'axe 

^e  rotation  un  angle  égal  à  xoq°  —  L  j,  et  le  rayon  de  la  surface 
du  soleil  étant  r ,  on  a 

D'  =  r.  COS.  L 
Ce  qui  donne 

X*  +  Y*  +  Z*  =  r^  COS.*  L 

De  plus  ,  le  centre  du  parallèle  est  sur  l'axe  de  rotation.  Ses  co- 
ordonnées doivent  donc  satisfaire  aux  équations  de  cet  axe ,  ce  qui 
donne 

X  =  aZ  Y=bZ 

Ces  trois  équations  déterminent  X,Y,  Z,  et  Ton  en  tiré 


x= 
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"  ar  CO8.   L 


Y= 


X  =D. 


y  =D. 


/i  +  a=»  +  b»  ' 

b  r  .COS.  L 
V/i  +  a^  +  b»  * 
^  r  COS.  L 

2  =    v/i  +  a^  +  b* 
vu,  en  mettant  poar  r  sa  valeur,  D  sin  C 

a.  sin.  C  .  cos.  T» 

V/i  +  T^"Hpb^      ' 

b  sin.  C  COS.  L 
j/i  4-  a^  +  b*' 
^jin.  C.   COS.  L 

Menons  par  ce  centre  une  ligne  droite  à  la  première  position  de 
la.  tache  ;  elle  aura  ponr  équations 

x'— X=  «V'(2'  —  Z^  y'  —  Y  =  fl',  («'•—  Z) 

Une  autre  droite  menée  à  la  seconde  position  de  la  tache  >  donnera 
de  même 

x"  — X  =  a".  (ï"  — Z)  /'^Y==/i^  (e"— iz) 

Si  Ton  représente  par  A  l'angle  de  ces  deux  droites  /  ou  a'viii 


cos»  A  = 


|/i+-*'^+.i'^  -  i/i+y'»+y'^ 


En  substituant  dans  cette  formule  pour  a' ,  /S' ,  a"  ,  j6'' ,  leurs  valeurs/ 
il  ne  faut  pa.s  oublier  que  la  conrbe  décrite  par  la  tache  est  un  cercle 
dont  le  centre  est  sur  Taxe  de  rotation  au  point  dont  les  co-or don- 
nées sont  X  ^  Y ,  Z  ,  et  dont  le  rajon  est  r  cos.  L  ,  de  sorte  que 

l'on  a 

* 

^  x'  —  X  )  ^+  {  y'  —  Y  )  »+  (  b'  —  Z  )  *=  r^  cos.»  L 


Ces  obsei-vations  étant  faîtes  à  peu  de  jotifs  cle  distance  ,  on  peo< 
les  calculer  en  employant  la  même  valeur  pour  le  demi  diamètre  «k 
soleil;  qui  était  de  o,**292!i5  à  cette  époque. 

On, peut  coufjulter  sur  cette  matière  deux  Mémoires  de  Lalande» 
insérés  parmi  ceux  de  PAcadémie  _des  Sciences  ,  pour  1776  e! 
1778.  On  y  treftvem  tous  Us  reûseiguemcns  que  Von  poarra  dé«i«r 
sur  cet  objet* 
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r 

en  faisant  usage  de    ces  conditions,  l'équation  précédente  détient 

f,.    f,  -  (''-X)  ,(x"-X  )  +  (  y'^Y) (y"--Y)  +  (z'-Z)  U"-Z) 

r*  cos.^  I4 

• 

Ou  en  mettant  pour  r  sa  valenr ,  D  sin.  C 

(x'-X)  (»"-X)  ^(y'-Y)  (/'-Y)  +  (  t--Z  )  (»"^Z) 
COS.  A  =  ■■     ■       ' ■■■  ■  » 

D^  sin.*  Ta  cos.^  L 

Cette  formule  donnera  l'angle  A  décrit  par  la  tache  sut  son  pa-* 
rallèle  entre  les  deux  observations  ,  et  comme  on  connaît  1«  tenu 
qui  s'est  écoulé  de  l'une  à  l'autre  ,  on  en  conclura  la  vitesse  de 
la  tache  ,  et  le  tems  qu'elle  emploie  à  faire  su  révolution  complette 
autour  du  soleil. 

Pour  acquérir  l'usage  de  ces  formules  ,  on  peut  les  appliquer  au 
observations  suivantes  ,  faites  par  la  Hire  ,  en  i'j65  ,  et  qui  avant 
été  discutées  depuis  avec  beaucoup  de  soin  par  Lalande  y  lai  ont 
paru  fort  exactes. 

Jjongit,  du  soleil,        LongU,  de  la  fâche*        Lotit,  de  la  tache» 

117^98401  ii8*',ii98i  0V9568 

I2i°,i86i4  121^11947  o°,ii885 

•    i23*',4237o  i23o,25^95  o<>,i2654 


NOTE 
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NOTE    XI. 

Sur  le  lever  héllaqiie  des  étoiles. 

Soit  O  Tobservaleur  ,  CTI  Thorizon  ,  E  Q  l'équaieur  ,  E  C  rdrlip- 
tique  ,  O  Taxe  du  pAle  ,  (*t  S  l'aslre  donr  on  veut  calculer  le  lever 
fae'Uaque  ,  lorsque  le  soleil  est  en  S'  à  12°  sous  rhop7orî.  La 
latitude  du  lieu  étant  donnée  ,  on  connaît  l'angle  E  9  ^  iiiclinaisou 
de  l'équateursur  l'hoîi/ou  ;  l'auglc  Q  *IV.  (^gal  à  l'obliquihî  de  l'éclip- 
tique  j  l'arc  A  E  ascension  droite  de  l'étoile  :  i'arc  AS  qni  est  sa  dé- 
clinaison. Il  faut  calculer  l'arc  liCS'  de  Técliptique  ,  qui  doHue  là 
longitude  du  soleil  le  jour  du  lever  héliaquCr 

Or  ,  dans  le  triangle  A  S  Q  ,  rectangle  en  A,  on  aura 

Sin.AQ=^""g-^^'^"^-^Q^ 

Connaissant  AQ,  on  l'ajoutera  à  rascension  droite  AE,  et  l'oij 
aura  E  Q.  Le  point  Q  est  le  point  de  l'équareur  qui  se  lève  en  même 
tems  que  l'étoile. 

Alors  dans  le  triangle  EQC,  on  connaî'ra  l'angle  E  qui  est 
Tobliquilé  de  l'ëclip tique  ,  l'angle  AQC  supplément  de  AQS,  et 
le  côté  E  Q.  Ou  aura  donc  le  côté  opposé  E  C  de  l'écliptique  par  la 
Cormule 

cot.  EQC  sin.  QEC  +  cos.  QEC  cos.  EQ 

cot.EC=  „•      i,wv 

sin.  r<(^ 

Si ,  de  plus  ,  on  prend  un  angla  auxiliaire  ç ,  tel  que  l'on  ait 

COS.  É  0  tanjT.  QEC 

cot.  ç  = 1.  ■     .■    ■■ 

Sx 

bn  aura 

co-s.  O  E  C  sin.  (  K  0  C  —  (&  ) 

cos.  QCE  =  ' : ^ • 

siu.  ^ 

qui  fera  connaître  l'angle  Q  C  E  ,  ou  son  opposé  S'  C  V. 
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Alors  ,  dans  le  triangle  S'  C  V  ,  rectangle  en  V  ,  on  connaîtra  cet 
angle  ;  et  le  côté  S'  V  égal  à  12*».  On  aura  donc  le  côté  G 8,  par 
la  formule 

R  %\n.  S'  V 


«in.  C  S  = 


siu.  S'  C  V 


Alors  ajoatant  C  S'  à  C  E  ,  on  aura  la  longitude  du  soleil  qui  coN 
respond  au  lever  héliaque  de  l'étoile.  Ou  coniiaitia  donc  l'époc|ac 
de  l'année  où  ce  phénomène  aitive  ,  dans  le  pays  ,  et  pour  le  tems 
c[ue  l'on  a  considérés. 
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LIVRE    TROISI  E  M  È. 


Théorie    »is    la    tvNis. 


C  H  A  P  I  T  R  E    E  R  E  M  I  E  R. 

Phénomènes  généraux  du  moupement  de  la  lune. 

Soo^  IN  ous  venons  d'exposer  les  phénomënës  que  pré^ 
sente  la  marche  du  soleil ,  nous  en  ayons  déduit  les  lois 
du  raourement  de  cet  astre  ,  et  nous  avons  fait  con-» 
naître  les  applications  de  ces  lois  aux  usages  de  la  société^ 
Nous  avons  donc  rempli  à  cet  égard  l'objet  de  l'àstro* 
nomie.  Nous  allons  suivre  de  la  xpéme  manière  les  mou- 
vemens  des  autres  coi*ps  céleste ,  en  nous  élevant ,  par 
l'observation  et  le  raisonnement^  de  leurs  apparences  les 
plus  simples  à  leurs  lois  lés 'plus  compliquées.'  Mais  la 
facilité  de  ces  recherches  devlendca  beaucoup  plus  gr^.d& 

e  '         \  *  *  '  -  •     * 


552  '  ASTRONOMIE 

par  nos  recherches  antérieures;  car,  Te  hut  étant  le  même, 
les  méthodes  dont  nous  avons  fait  usage ,  pourront  presque 
toOùjours  servir  ;  et  si  '  la*  diversité  des  circonstances  nous 
force  à  les  modifier ,  ces  changemens  seront  indiqués  pa^ 
la  nature  des  choses  y  aussitôt  qu^ils  deviendront  néces* 
saires.  .       .      » 

3oi.  Commençons  par  la  lune  dont  las  apparences  sont 
si  remarquables ,  et  suivons  la  série  des  phénomènes  que 
cet  astre  nous  présente.  Sa  lumière  est  plus  pâle  que  celle 
du  solgil;  on  n'en  reçoit  aucune  chaleur  sensible.  Elle 
éprouve  dans  son  étendue /et  dans  son  éclaty  des  variations 
périodiques  auxquelles  on  a  donné  le  nom  de  phases.  Si 
Ton  observe  la  lune  lorsqu'elle  passe  au  méridien  au  milieu 
de  la  nuit;  son  disque  parait  entièrement  lumineux ,  sa 
forme  est  arrondie  et  brillante  3  alors  elle  se  lève  quand  le 
soleil  se  couche ,  et  réciproquement.  Si  on  continue  de 
lobserver  pendant  plusieurs  jours  ^on la  voit,  peu  à  peU) 
perdre  de  sa  lumière.  La  partie  éciail'ée'  de  son   disque 
diminue  de  largeur;  en  même-tems  elle  se  lève  plus  tard, 
et  lorsque  son  disque  esjt  rçduit  a  un  demi  cercle,  elle 
ne  paraît  plus  que  pendant  la  dernière  moitié  de  la  nuit. 
Quelques  jours  après,  ce.  n'est  plus  qu'un  croissant ,  dont 
les  pointes  sont  tournées  vers  l'occident^  c'est-à-dire, 
vers  le  côté  opposé  au  soleil.  Alors ,  elle  ne  se  lève  que 
peu  de  tcms  avant  cet  astre  y  le  croissant  diminuant  de 
jour  en  jour,  la  lune  devient  tout-à-fait  obscure  ;  elle  se 
lève  avec  le  soleil ,  et  on  cesse  de  l'apercevoir. 

Après  avoir  été  invisible  pendant  trois  ou  quatre  jours, 
elle  reparaît,  le  soir,  à  l'occident , peu  de  tems  après  le 
coucher  du  soleil  ;  ce  n'est  d'abord  qu'un  filet  de  lumière, 
quia'ajgrandissantpeu-à-peu,  prend  en  quelques  j(ursU 
forme  d'un  <^roissant;  dont  les  pointes  sont  tournées  à 
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l'orient,  c'est-à-dire ,  du  côté  opposé  au  soleil.  Les  jours 
suîvans,  la  lune  s'éloigne  de  plus  en  plus  de  cet  astre ^; 
son  disque  s'agrandit,  et  elle  reprend  enfin  cette  forme 
arrondie  et  brillante  que  nous  lui  avons  vue  d'abord  :  la 
période  de  ces  phases  est  d'environ  29  jours  et  demi. 

Yoici  l'exposé  des  faits.  Pour. parvenir  sûrement  à  la 
connaissance  de  leurs  causes^  il  fsiut,  avant  tout^  ac« 
quérir  quelques  notions  précises  sur  Iç  mouvement  de  la 
lune. 


■'        » 
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CHAPITREIL 

Première  approximation  des  m,ouvem,ena  de  la  lune^ 
Théorie  de  son  mouvement  circulairem 

So3.  jLjes  obserratîons  que  nous  Tenons  de  rapporter , 
prouvent  que  la  lune ,  après  avoir  passé  au  méridien  en 
même  tems  que  le  soleil ,  retarde  sur  lui  de  jour  en  jour , 
et  s'en  écarte  ainsi ,  de  plus  en  plus,  en  sens  contraire da 
mouvement  diumcv  Elle  a  donc ,  comme  cet  astre ,  un 
mouvement  propre  ,  mais  plus  rapide ,  dirigé  d'occident 
en  orient  :  cela  est  tout-à-fait  confirmé  par  la  manière 
dont  elle  s'éloigne  successivement  des  étoiles  qui  se  ren- 
contrent sur  sa  route. 

Pour  connaître  la  loi  de  ces  mouvemens  aycc  exac- 
titude y  on  emploie  la  méthode  générale  que  nous  avons 
exposée  dans  le  premier  chapitre  du  second  livre  y  et  qui 
nous  a  déjà  servi  pour  le  soleil  ;  on  observe  y  jour  par 
jour,  la  hauteur  méridienne  du  centre  de  la  lune  et  son 
ascension  droite  \  on  en  déduit ,  par  le  calcul ,  sa  longi- 
tude et  sa  latitude.  La  série  de  ces  résultats  détermine  sa 
vitesse  et  la  direction  de  son  mouvement. 

3o3.  On  a  trouvé  de  cette  manière  que  la  lune  décrit 
sur  la  sphère  céleste,  un  grand  cercle  dont  la  terre  est 
le  centre  ;  ce  grand  cercle  est  oblique  à  l'équateur  et  ï 
l'écliptique.  Son  inclinaison  sur  ce  dernier  plan  est  d'en- 
viron 7^,7188^  mais  elle  ne  reste  pas  constamment  la 
xuéffle^  comme  nous  le  verrons  bientôt.  Sa  valeur  est 
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donnée  immédiatement ,  à  chaque  révolution  ,  par  la  plus 
grande  latitude  de  la  lune  ;  de  même  que  roblîquité  de 
l'écliptique  est  donnée  par  la  plus  grande  déclinaison  dv^ 
(Soleil. 

3o4.  On  trouve  la  trace  de  l'orbe  lunaire  sur  l'écliJEh- 
tique^  ou,  selon  le  langage  astronomique,  la  position  de 
se8  nœuds  ,  en  déterminant ,  par  l'observation  ,  l'instant 
où  la  latitude  de  la  lune  devient  nulle  ;  car  il  est  sensi- 
ble que  cet  astre  traverse  alors  le  plan  de  l'écliptique  ,  et 
par  conséquent ,  sa  longitude  à  cette  époque  est  la  même 
que  celle  de  ses  nœuds. 

5o5.  On  appelle  nœud  ascendant  celui  par  lequel  la 
lune  passe  lorsqu'elle  s'élève  au-dessus  du  plan  de  l'éclip- 
tique ,  vers  le  pôle  boréal  ;  et  nœud  descendant ,  celui 
par  lequel  elle  descend  au-dessous  de  l'écliptique  ,  vers  le 
pôle  austral.  La  distance  du  nœud  ascendant  à  l'équinoxe 
du  prinlems  ,  ou  sa  longitude  ,  au  premier  janvier  \f50y 
était  5 1 1^,48  l4  ;  ce  qui  déte  mine ,  pour  cette  époque ,  la 
position  de  l'orbe  luuaire  (a)« 

3o6.  Ces  nœuds  ne  sont  pas  fixes  dans  le  ciel  ^  ils  ont, 
sur  l'écliptique ,  un  mouvement  rétrograde ,  c'est-à-dire , 
dirigé  en  sens  contraire  de  celui  du  soleil.  Ce  mouvement 


(a)  Je  rapporte  ces  valeurs  telles  qu'elles  étaient  en  lyôo  ,  parce 
que  c'est  l'époque  adoptée  dans  la  Mécanique  céleste  ;  mais  je  don- 
nerai les  mouvemens  pour  i8oo  ,  parce  qu'on  les  a  déterminés  à 
ce^te  époque  avec  plus  d'exactitude,  d'après  les  ubles  de  Borg  et 
le«  recherches  de  Laplace.  Au  reste  ,  la  rariadon  du  mouvement 
lunaire  est  peu  sensible  dans  l'intenralle  de  ôo  ans.  li  n'y  a 
^ae  les  positions  absolues  qui  éprouvent  des  changement  coasidé«- 
xables. 


\ 
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Be  reconnaît  par  la  suite  des  étoiles  que  la  loue  rencontrS 
en  traversant  le  plan  de  l'écliptique^ 

Soj.  L'arc  moyen  que  la  lune  décrit  en  un  siècle ,  forme 
son  mouvement  séculaire  tropique  ,  qui  se  déduit  immé*- 
diatement  des  observations  de  sa  longitude  ;  il  est  mm-* 
tenant  de  534742^,o88iio  ou  simplement  342%o88iio, 
en  omettant  les  i356  circonférences  entières  qui  ne  peur 
rent  occasionner  aucun  doute.  Cet  arc  y  divisé  par  365^5  y 
doniie  le  mouvement  diurne  tropique  égal  à  i4<>^64o4  ,  en- 
viron treize  fois  plus  rapide  que  pour  le  soleil* 

308.  Avec  ces  données ,  on  conclut  par  une  simple  pro- 
portion y  le  tems  que  la  lune  emploie  à  revenir  à  la  même 

longitude  ou  sa  révolution  périodique  ^  dont  la  valeur  est 

4oo°.565,25i 

53474a°  0881  lo^'^  27^,321582  5  c'est  ce  que  l'onnonmie  un 

ntois  lunaire^ 

309.  Si,  du  mouvement  séculaire  tropique^  on  retranche 
la  précession  des  équinoxes  pour  un  siècle  ,  c'est-à-dire  , 
1 5  463'',  on  aura  le  mouvement  séculaire  sydéraly  ou  par 
rapport  aux  étoiles  ;  car  la  marche  des  étoiles  et  celle  de  la 
lune  par  rapport  aux  équinoxes,  se  faisant  dans  le  même 
sens,  leur  mouvement  relatif  est  égal  à  la  différence  des  ares 
qu^elles  décrivent.  On  trouve  ainsi  534/ 4o°,54 18 10  ou  sim- 
plement 34o°,54 18 10  pour  le  mouvement  séculaire  sydé- 
ral  de  la  lune  ;  et  par  une  simple  proportion  ,  on  en  dé* 
duit  27)321661  pour  sa  révolution  Sidérale. 

Ces  deux  révolutions  de  la  lune  sont  donc  liées  entre 
elles  ,  par  lût  précession  des  équinoxes  ,  et  on  peut  les 
déduire  l'une  de  Taulre.  Elles  n'ont  pas  toujours  en  les 
Valeurs  précédentes  ;  elles  diminuent  peu-à-pett  ,  de  siècle 
en  siècle  ,  parce  que  le  mouvement  de  la  Iwie  s'accélère  > 


r  H  Y  s   I   Q   U   E.  537  ^ 

^  «t  tces  changemens  sont  sensible^  dans  les  obserrations  >* 
après  d'assez  courts  intervalles  de  tems. 

5 10.  En  général ,  les  mouvemèns  de  la  lune  6e  com- 
posent y  comme  ceux  du  soleil ,  d'un  petit  nombre  d'élé- 
mens,  domla  valeur  moyenne  reste  sensiblement  la  mémet 
de  plusieurs  inégalités  à  longues  périodes  ou  séculaires , 
qui  altèrent  peu  à  peu  ces  valeurs  ^  enfin  ,   d'un  grand 

^  nombro  d'inégalités  renfermées  dans  des  périodes  plus 
petites,  qui  se  détruisent  et  se  rétablissent  successive^ 
ment  :  celles-ci  accélèrent ,  dans  certains  tems  ,  le  mou- 
vement de  la  lune ,  et  le  retardent  dans  d'autres  )  au  lieu 
que  les  inégalités  séculaires  suivent  une  marclie  constam- 
ment croissante  ou  décroissante  ,  au  moins  depuis'lesplus 
anciennes  observations  jusqu'à  nous  ;  et  ce  ne  sera^qu'après 
un  grand  nombre  de  siècles,  qu'on  verra  leurs  périodes 
^'accomplir  pour  recommencer  de  nouveau* 
•  Nous  examinerons  plus  tard,  avec  détail ,- les  effets  de 
ces  diverses  causes  :  pour  le  moment,  il  suffit  de  les  indi- 
quer..  ...  '>■•■.':"!•? 

5 11.  On  n'a  jpas  connu  d'abord  les  résultats  préoéden^ 
jf^'  avec  toute  Texaclitude  que  nous  pouvons  aujourd'hui  leur 

supposer.  On  a  dû  commencer  par  lés  déterminer  à-peu- 
près ,  et  en  former  des  t^les  qui  étaient  sans  doute  assez 
inexactes;  en  comparant  ces.  tables  avec  plvuâeursanQécf 
d'observations ,  on  a  pu  trouver  l'erreur  moyenne  de  ïeur 
époque  -,  car ,  sur  un  très-grand  nombre  d'observations , 
les  erreurs  causées  par  le^  inég^}ité^  périodiques  ,  ont  dû 
se  compenser  et  disparaître  pour  ne  laisser  que  les  ré- 
«sultats  moyens.  On  a  donc  pu  conclure  alors  la  durée 
moyenne  de  la  révolution  de  la  lune,  pour  l'intervalle 
compris  entre  ces  observations ,  et  même  l'employer ,  sans 
ime  grande  errçur;  pour  quelques  années  avant  et  après^ 

X 
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mais  ce  s'est  que  par  la  connaissance  précise  cle  toutes  lei 
grandes  inégalités  que  l'on  a  pu  prévoir  les  changemens 
que  les  tables  doivent  subir ,  et  les  étendre  aux  sied» 
futurs  y  bien  au-delà  des  obserrations  qui  les  aYuieot  don- 
nées. • 

3i2.  Le  mouTcment  des  nœuds  de  la  lune  se  mesure 

T 

de  la  même  manière  ^  par  les  différences  de  leurs  longi- 
tudes à  diverses  époques  ;  et  le  tems  qu'ils  employent  i 
revenir  à  la  même  longitude,  donne  la  révolution  tropique 
du  nœud:  maintenant  le  mouvemekit  séculaire  et  tro- 
pique des  nœuds  est  2149^0979 ,  ce  qui. donne  6798^^303 
our  leur  révolution  tropique ,  et  6jg3*,^kS5  pour  leur  ré« 
volutioti  sydérale  (a). 

Si  te  mouvement  était  uniforme  y  il  suffirait  de  coiH 
naître ,  par  l'observation ,  la  longitude  dès  nœuds  de  It 
lune  f  à  une  certaine  époque ,  et  l'on  en  déduirait ,  par 
vue  simple  proportion ,  cette  longitude  pour  une  autre 
époque  quelconque  :  mais  leur  mouvement  est  sujet  à  pla« 
sieurs  inégalités ,  et  d'ailleurs  il  se  rallentit  de  siècle  en 
siècle,  comme  nous  le  verrons  plus  loin. 


(a)  Ces  përiDoles  se  déduisent  du  mouvement  séculaire  «  comae 
•a  Ta  vu  daaii  l'article  Soy  et  lee  suivans* 
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Explication  des  pJiasea  de  ta   lune. 

3i3.  Ayant  reconnu  .la  marche  circulaire  de  la  luno 
sur  la  sphère  céleste,  chçrchpns  qveUe  p^ut  être  la  cause 
de  ces  Tariations  périodiques  que  l'ofi  observe  dans  sa 
lumière.  0^  ne  peut  pas  raisonnablemefit  supposer  que 
cet  astre  acquière  et  perde  suoccssiyç^eut  la  faculté  de 
briller  j  car  alors  à  quelle  cause,  prabable  pourrait-on  at-; 
Iribuer  les  périodes' si  régulières  4^  ces  changemens.  Qi^  . 
ne  peut  pas  dire  non  plu^  qu'il  a,  une  face  lum^nçii^e  ç( 
une  face  obscure  qu^il  nous  montre  tour -à-tour  ;  car  il 
est  certain  que  la  lune  noujs  présçnje  toujours  la  même. 
&ce  :  en  effet,  lorsque  son  disque  n'est  Cju'en  partie  lu<«  . 
mineux  ^  sa  partie  obscure  n'est  pas  tout-à-fait  invisible^ 
elle  est  encore  éclairée  d'nqe  faible  lueur,  que  l'on  nomme  . 
la  lumière  cendrée.  À  l'aide  de  cette  lueur,  on  j  remar- 
que des  sinuosités  j  des  taches  qui  sont  absolument  les 
mêmes  que  dans  le  tems  oii  la  lune  est  entièrement  lu- 
mineuse. Ces  phénomènes  ne  peuvent  raisonnablement 
s'expliquer  qu'en  supposant  la  lune  un  corps  opaque , 
obscur  par  Ini-méttie,  et  qui  brille  d'un  éclat  étranger: 
alors  y  les  variations  de  ces  phases  seront  l'effet  très-simple 
de  ses  différentes  positions. 

Mais  si  la  lune  est  un  corps  opaque,  quel  est  le  flaml5eaii 
qui  l'éclairé?  Pour  le  décou'rriT\,  observons  la  suite  de 
ses  phases';  nous  les  voyons  liées  de  la  manière  la  plui 
firappante*  à  tes  position»  successives  p^r  rapport  au  80« 
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leil.  Lorsque  la  lune  est  entièrement  lumineuse  et  qu'elle 
passe  a  minuit  au  méridien  ,  le  soleil  est.  sous  l'horizou  ; 
la  face  qu'elle  nous  présente  est  donc>  édf  îrée  par  cet 
astre I  et  doit  nous  réfléchir  sa  lumière.  Au  contraire, 
lorsque  la  lune  et  le  soleil  paraissent 'sur  l'horizon  en 
même  teîns^  la  face  éclairée  de  la  lune  étant  toujours 
tournée  vers  cet  astre ,  nous  ne  la  voyons  point  y  eu  nous 
he  Fappercevons  qu'en  partie ,  et  celle  qui  est  tournée 
Vers  nous  est  dans  Fombre  :  généralement  ^  lorsqu'une 
partie  du  disque  de  la  lune  nous  paraît  éclairée  ,  celte 
partie  est  toujours  opposée  au  soleil^  et  placée  de  ma* 
nière  'à  pouvoir  nous  réfléchir  sa  lumière.  Il  est  prouva 
d^aiUeurs  que  la  luue  est  un  corps  opaque.  H  faut  doue 
èonclùre  de  ces  rapports  ,  qu^en  effet  la  luniière  qud 
ce  corps  nous  renvoie  \  est  celle  qui  lui  vient  du  so? 

leit 

...     .     ., 

Ce  corps  opaque  doit  paraître  comme  une  tache  noire 
quand  il  passe  devant  le  disque  du  soleil  çntre  cet  astre  ci 
la  terre.  Il  doit  également  s'obscurcir  lorsqu'étant  opposé 
au  soleil  ^  il  entre  dans  le  cône  d'ombre  que  la  terre 
projette  au  loin  derrière  elle  dans  l'espace  :  de  là  les  phé- 
nomènes des  éclipses. 

^     *  *        • 

Kéoiprpquementy.la  terre  doit  faire.  Peffet  d'une  lune 
par  rapport  à  ce  corps  opaque ,  lorsqu'elle  est  placée  con- 
venahlement.  Elle  doit  lui  réfléchir  les  rayons  solaires  : 
de-là  la  causeï  dC;  cette  lumière  cendrée  ^  par  laquelle  on 
apperçoit  encore  la  partie  du  disque  lunaire  qui  es|:  privée 
de  la  lumière  du  spleil. 

f  3i4.  Ces  vérités  reconnues  mous  en  découvrent  d'au- 
tres: la  lune  9  dans  ses  phases  ^  présente  absolument  les 
mêmes  apparences  que  devrait  o&ir  ^u  corps  arromU 
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<jnî  serait  toujours  va  du  même  point,  et  éclairé  succes- 
sirement  de  dI£Pérens  côtés  :  la  lumière  île  i*j  répand  pas 
d'une  manière  subite  et  instantanée^  comme  cela  devrait 
être  si  son  disque  était  plat  et  sans  épaisseur  ;  elle  s'y  pro- 
page d'une  manière  lente  et  progressive.  lia  convexité  de  fa 
surface  de  la  lune  est  donc  rendue  sensible  par  ces  ac- 
croissemerts  toujours  réglés,  et  Von  peut  même  en  &&- 
duire  ,  par  le  calcul ,  qu'elle  est  à  fort  peu  près  sphéri- 
que  (a). 

3i5.  Cela  acquiert  un  nouveau  degré  d'évidence,  lors-' 
qu'on  suit,  d'après  ces  idées ,  la  marche  des  phases  de  lia 
lune*  La  figure  84  représente  toutes  les  positions  du  sphé- 
roïde lunaire ,  par  rapport  ti  la  terre  et  an  soleil.  Ces  po- 
sitions sont  projetées  sur  le  plan  de  récliplique  ;  C  est  le 
centre  de  le  terre  ,  et  C  S  la  direction  des  rayons  solaires^ 
qui ,  pour  plus  de  simplicité  ,  sont  supposés  parallèle»' 
cntr'eux.  La  face  que  la  lune  présente  constamment  à  |a 
terre  est  successivement  obscure  ou  éclairée  ,  en  tout  ou* 
en  partie  •,  et  la  courbe  qui  forme  ,  sur  cette  face ,  la  sé- 
paration de  l'ombre  et  de  la  lumière,  étant  vue  de  la- 
terre  en  perspective ,  prend  tour-à-tour  diverses  forme» 
analogues  aux  positions  du  sphéroïde.  D'abord ,  on  ne 
l'aperçoit  pas  ,  lorsque  la  lune  est  en  L,  du  même  côté 
que  'le  soleil  par  rapport  à  la  terre.  On  dit  alors  que  la 
lune  est  nouvelle.  Lorsqu'elle  s'est  dégagée  des  rayons  du 
soleil ,  comme  en  L'  ,  la  limite  de  Fombre  paraît  souS'  lar> 
forme  d'un  croissant  dont  la  convexité  est  tournée  verSf 
le  soleil.  En  L'' ,  c'est  une  ligne  droite,  et  l'on  dit  que 
la  lune  est  ^tans  son  premier  quartier.  En  L'"  ,  c'est  en-- 


m^ 


(  a  }  Yojer  la  Uole  (Jl   à.  la  fia  du  livre.  . 
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€ore  un  croissant,  mais  dont  la  concaTité  est  tournée  rerê^ 
le  soleil.  Enfin  en  1,  elle  devient  un  cercle  entier ,  et  c'est 
le  tems  de  la.  pleine  lune.  Les  mêmes  apparences  se  repro- 
duisent pendaut  le  décours  ,  c'est-à-dire ,  pendant  le  tems 
que  la  lune  emploie  à  rejoindre  le  soleil.  £lle  reparait  enF' 
■ous  la  forme  d'un  demi-cercle  dans  son  dernier  quarHer, 
et  redevient  enfin  nouvelle  en  L,  après  avoir  fait  une  ré* 
solution  entière  dans  son  orbite. 

Dans  la  réalité  ,  ces  diverses  positions  n'ont  pas  lieu 
dans  l'écliptique ,  mais  sur  l'orbite  même  de  la  lune  qui 
est  iii|clinée  à  ce  plan.  Pom*  plus  de  simplicité ,  nous  avons 
d'abord  fait  abstraction  de  cette  obliquité  ;  mais  pour  voir 
ces  phénomènes  tels  qu'ils  sont  réellement,  il  faut  con- 
sidérer la  figure  85 ,  où  C  est  le  centre  de  la  terre , 
L  L'  L^'  L"'  l'orbite  de  la  lune,  1  1'  1"  1'"  la  projection 
de  cette  orbite  sur  le  plan  de  l'écliptique  ,  et  C  S  la  direc- 
tion d'un  rayon  vecteur ,  mené  de  la  terre  au  soleil.  Les 
di£Pérentes  positions  que  peut  prendre  le  sphéroïde  lu- 
naire ,  par  rapport  à  ce  rayon  vecteur ,  au-dessous  et  au- 
dessus  du  plan  de  l'écliplique,  donnent  les  différentes 
phases  de  la  lune  ,  dans  l'ordre  où  nous  les  avons  exa- 
miées. 

5i6.  Nous  avons  aussi,  dans. ces  premières  considéra- 
tions ,  supposé  le  soleil  immobile  sm*  le  plan  de  l'éclip- 
tique ;  mais ,  en  effet ,  cet  astre  et  son  rayon  vecteur  sont 
en  mouvement  sur  ce  plan.  Celte  circonstance ,  comlùnée 
avec  le  mouvement  propre  de  ia  lune,  détermine  la 
période  du  retour  des  différentes  phases.  Si  le  mourement 
de  révolution  de  la  lune  était  exactement  le  même  que 
celui  du  soleil ,  en  sorte  que  le  même  intervalle  ramenât 
ces  deux  astres  au  même  point  de  leurs  orbites  ,  les  deux 
rayons  qui  Um:  serai.çn|;  menés  de  la  \ertQ  conserveraicjit 
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toujours  entr'eux  la  même  distance  ^  la  même  position. 
I^ous  verrions  donc  la  lune  sous  le  même  asjpect^  par 
rapport  au  soleil ,  ei  la  partie  éclairée  de  son  disque ,  con- 
serverait toujours  la  même  grandeur.  Par  exemple,  si  elle 
eût  été  placée  originairement,  à  loo*'  du  soleil,  nous 
la  Terrions  toujours  dans  son  premier  quartier  ;  et  si  elle 
lui  eût  été  opposée ,  nous  aurions  toujours  eu  la  pleine 
lune  :  du  moins ,  en  la  supposant  placée  à  une  distance 
telle  qu^elle  ne  pût  être  éclipsée.  De-là  résulie  cette  con- 
séquence singulière  :  pour  que  la  lune  nous  présente'  dif«  ' 
férentes  phases ,  il  est  nécessaire  que  son  mouvement  de 
révolution  ne  soit  pas  exactement  égal  à  celui  du  so- 
IcU. 

317.  Ceci  nous  conduit  naturellement  à  chercher  la 
période  des  différentes  phases,  ou  l'intenràlle *qui  s^écoule 
entre  deux  retours  de  la  lune  à  la  conjonction.  Cette  ré- 
cherche est  extrêmement  simple  :  la  lune  ne  à'élàîgne 
du  soleil  que  par  l'excès  de  son  mouvement  ;  or,  le  mou- 
rem  eut  séculaire  du  soleil  est  40000^,848771  ;  celuifde 
la  lune  est  mainlenaut  554742^,088110;  leur  di&crence 
494741^^^39539  est  donc  la  quantité  dont  la  lune  s'éloi- 
gne du  soleil  en  100  années  juliennes ,  d'où  l!6n  Toit , 
par  une  simple  proportion  qu'elle  s'en  écarte  de  4oo^ 

4oo*.36S35î» 
après  un  nombre  de  jours  exprimé  par  ■      '  23q55û  '  ^^ 

^9^,550588  ;  c'est  ce  que  l'on  nomme  la  réi^olzition  syno^ 
dique  de  la  lune ,  de  deux  mots  grecs  qui  signifient  mar- 
cher  ensemble. 

5 18.  Nous  pouvons  trouver,  de  même ,  le  tems  qui  s'é^ 
coule  entre  deux  retoura  cottsécntifs  du  soleil  au  nœud 
de  l'orbe  lunaire.  En  effet,  le  mouvement  séculaire  du 
nœud  est  2149^0972-^  celui  du  soleil  est  40000,84877t. 
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C  H  A  P  I  T  R  E    I  V. 
Du  diamètre  apparent  de  la  lune  et  de  sa  parallaxe. 

325.  J  UA qu'ici  nous  nWons  considéré  lemouTemeot 
de  la  lane  que  relativement  à  sa  révolution  autour  de  la 
terre  ,  et  nous  avons  projeté  ses  positions  successim  sur 
la  sphère  céleste.  Mais  les  distances  de  cet  astre  à  la 
terre  éprouvent  aussi  des  changemens  très- considérables  ^ 
qu'il  est  nécessaire  d'apprécier. 

Ils  sont  indiqués  par  les  observations  de  ses  dia« 
inctres  apparens.  Le  plus  grand  diamèlre  apparent  de 
la  lune  est  de  Sac/''  ^  le  plus  petit  ^  de  5438''  -,  les  valeurs 
analogues  pour  le  soleil  sont  de  6o^5",j  et  5836  ",5.  H 
faut  donc  que  les  variations  de  la  distance  de  la  lufte 
à  la  terre  soient  bien  étendues ,  puisqu'elles  peuvent  rendre 
son  diamètre  apparent  plus  grand  que  le  plus  grand  dia- 
mètre apparent  du  soleil ,  et  moindre  que  le  plus  petit. 

324.  Les  observations  des  parallaxes  confirment  ce  r^ 
su!  ta  t.  Celle  de  la  lune  est  assez  sensible  pour  qu'on  ait 
pu  Toblenir  par  les  méthodes  indiquées  dans  le  chap.  17 
du  premier  livre  ^  méthodes  auxquelles  la  parallaxe  du 
soleil  avait  échappé  ,  à  cause  de  sa  petitesse.  £n  com- 
parant les  parallaxes  de  la  lune ,  observées  à  différentes 
époques  ,  on  y  trouve  de  très- grandes  variations.  La  pins 
grande  parallaxe  horizontale  de  la  lune ,  à  Paris  y  est 
i<*,i37i4,  la  plus  petite  o**,i)9567  ;  elle  prend  successif 
Tcmcnt  toutes  les  valeurs  possibles  entre  ces  deux  écrémes. 

3:25t  En  calculant  d'après  ces  données  la  plus  grande 
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€t  la  plus  petite  distance  de  la  lune  à  la  terre  ,  on  trouva 
-les  résultats  suivans  : 

Parallaxx.  Distance^ 

o>99567-  63,94i45, 

i,i37i4.  55,98725, 

La  distance  mayenne  arithmétique  entre  ces  extrêmes 
est  59,96435,  c'est-à-dire,  environ  60  fois  le  rayon  delà 
terre  ,  ou  plus  exactement  85970  lieues  ^de  2280  toises. 
La  dislance  du  soleil  est  incomparablement  plus  grandâ 
«omme  on  Ta  vu  dans  l'article  i54. 

326.  Si  Ton  divise  la  plus  grande  distance  63,94i45 
par  la  plus  petite  55,98725,  leur  rapport  i,i420  fera 
connaître  les  plus  grandes  variations  des  distances  de 
la  lune  à  la  terre.  On  parviendra  au  même  résultat 
en  divisant  les  parallaxes  extrêmes  l'une  par  Fautre,  car 
ces  parallaxes  sont  réciproques  aux  distances.  Ce  même 
rapport  n'était  que  de  i,o34  pour  le  soleil  ;  -ainsi  la  réu- 
nion de  ces  résultats  nous  conduit  à  dHdnx  conséquences 
importantes.  La  lune  est  imcomparablement  plus  rappi*o- 
chée  de  la  terre  que  le  soleil  ,  et  elle  éprouve  dans  les 
rapports  de  ses  distances  des  altérations  qui  sont ,  propor- 
tionnellement ,  beaucoup  plus  considérables. 

327.  Non-seulement  la  parallaxe  lunaire  varie  pour  les 
différentes  époques  ,en  vertu  de  ces  inégalités ,  mais  sa 
▼aleur  n'est  pas  la  même  à  la  même  époque ,  lorsqu'  elle 
es%  observée  dans  des  lieux  dilFérens  de  la  surface  terrestrfî- 
Les  observations  modernes  donnent  à  cet  égard  des  dif- 
férences très-sensibles.  Pour  expliquer  ce  phénomène,  ou 
plutôt  pour  en  sentir  les  conséquences,  il  faut  se  rajp- 
peler  que  la  paraUax,Ç  t<?riaioatale  d'un  astre  est  l'aiyjle 
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SOUS  leqnel  on  Terrait ,  de  cet  astre ,  un  rayon  mené 
du  centre  de  la  terre  k  robserralcur.  Puisque  cette  paral- 
laxe est  différente  dans  les  divers  lieux  lorsque  les  dia- 
mètres apparens  de  la  lune  sont  les  mêmes,  îl  en  ré- 
sulte que  tous  les  rayons  de  la  terre  ne  sont  pas^ 
égaux  enti^  eux ,  et  qu'ainsi  la  sur£aicc  de  la  terre  n'esl 
pas  parfaitement[spliériqup.  I^a  lune  nous  indique  donc 
par  les  Tiariations  de  sa  parallaxe  ,  les  inégalités  de  la  sur- 
face terrestre  ,  comme  elle  nous  avait  indiqué  la  rondeur 
de  la  terre  par  ses  éclipses. 

L'inégalité  des  rayons  terrestres  influent  donc  sur  les 
positions  apparentes  de  la  lune^  observées  à  difiPérentes 
latitudes.  £lle  y  influe  encore  dans  le  même  lieu,  selon 
les  plans  verticaux  dans  lesqncls  la  lune  se  trouve  au  mo- 
ment de  l'observation.  Il  est  très-nécessaire  d'avoir  égard 
à  ces  dilFcrences  quand  on  veut  calculer  avec  exactitude  les 
positions  apparentes  de  la  lune  ;  car  la  supposition  de  la 
spbéricilé  de  la  terre  entraînerait  souvent  des  erreurs  con- 
sidérables, sur  l'époque  d'une  conjonction,  ou  de  tel  autre, 
pliénomène  qu'il  serait  important  de  déterminer.  Aussi 
a-t'On  construit  des  tables  qui  donnent  ces  résultats  tout 
calculés  pour  diverses  latitudes.  Pour  les  obtenir  ,  on  est 
oliligé  de  faire  une  liypolhèse  sm*  la  figure  de  la  terre , 
et  on  la  suppose  ordinab-cmcnt  elliptique,  ce  qui  donne 
une  suffisante  exactitude  (a). 

228.  Eu  divisant  le  demi-diamètre  apparent  de  la  lune 
par  sa  parallaxe  liorizontale  ,  on  trouve  entre  ces  quantités- 
un  rapport  constant ,  qui  est  celui   des  rayons  delà  lune 


(  a  ]Lalan(Ie,  troisième  Mémoire  sur  la  parallaxe  de  la  lune.  Acad. 
des  Sciences,  1756,  page  564. 
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et  de  la  terre.  Ce  rapport  est  à  fort  peu  près  égal  a  ~:  ^ 
<ioinme  on  jpeut  s'en  assurer  par  les  valeurs  précédentes* 
Ce  résultat  une  fpîs  connu  ,  oi^  s'en:sert  pour  calculer  la 
parallaxe  horizontale  de  la  lune ,  ^après  les  observations 
de  son  diamètre  apparent. 

529.  La  lune  décrivant  son  cercle  diurne  autour  dé 
la  terre  ;  chaque  observateui^  placé  sur  la  surface  terrestre ,, 
la  voit  plus  près,  lorsqu'elle  est  au  zénith ,  que  lojrsqu'ella 
est  à  l'horizon.  Cette  difféfeBce  p'rodalt  tin  e£fel  sensible^ 
sur  son  diamètre  apparent^  qui  augmente  k  mesure  qu'^lLe^ 
s'élève.  Cet  accroissement  est  facile  à  calculer,  et  sa  valeur 
totale  depuis  l'horizon  jusqu'au  zénith  est  d'environ  t^^  ,{ 
parce  que  dans  l'intervalle  ,  la  distance  de  la  lune  à  l'ob« 
scrvateur  se  trouve:  diminuée  d'une  quantité  égale  au  rayoi^ 
de  la  terre  ^.  qui  en  est  à-peu-près  la  soixantième  partie  (a)»< 


(a)  Voyez  la  not^  3  à  la  fin  d^  liyre.. 


.,-.., 
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CHAPITRE    V. 

Seconde  approximation  du  moupeinent  de  la  bmct 
Théorie  de  son  moupemenù  elliptique» 

33o.  vJh  vient  de  Toîr  qne  les  distances  de  la  lane  i 
la  terre  éprouvent  des  variations  trës-grandes.  Le  mon-k 
vement  de  cet  astre  nVst  donc  pas  circulaire  comme  il 
le  parait  lorsqu^on  le  projette  sur  la  sphère  céleste.  En 
mesurant  ainsi  un  grand  nombre  de  ces  distances,  et 
les  comparant  au  mouvement  angulaire  ,  on  connaîtra 
la  nature  de  l'orbite.  La  méthode  est  la  même  que  pour 
le  soleil.  On  a  obtenu  de  cette  manière  les  résnluts  sui- 
taiis^  qui  doivent  être  regardés  comme  certains. 

*La  lune  se  meut  dans  un  orbe  elliptique ,  dont  le  centre 
de  la  terre  occupe  un  des  foyers.  Son  rajon  vecteur  trace 
autour  de  ce  point  des  aires  proportionnelles  aux  tems. 
La  moyenne  distance  de  cet  astre  étant  prise  pour  unité , 
l'pLcentricitédeson  orbite  en  1760  était  o,o55o368,  ce  qui 
donne  la  plus  grande  équation  du  centre  égale  à  7^,0099  (a). 

33 1.  Le  périgée  lunaire  a  un  mouvement  direct  , 
c'est*à-dire  ,  dirigé  dans  le  même  sens  que  celui  du  soleiL 
Ce  mouvement  se  mesure  en  prenant  les  longitudes  du 
périgée  à  différentes  époques.  Il  est  actuellement  de 
4521^,5194,  par  rapport  aux  équiuoxes ,  en  100  années 
juliennes  ,  ce  qui  donne  pour  la  révolution  tropique  da 

il  II  I  ■  ■   < 

(a)  Vojei  la  ao  le  d«  la  pa^c  aay. 
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périgée ,  323i,)357 ,  et  5232^ 5  jg  pour  sa  rérolatîon  sydé* 

raie.  Ces  périodes  doivent  varier  avec  le  tems^-mais  d'und 

manière  extrêmement  lente ,  comme  noas  le  verrons  bientôt* 

352,  Avec  ces  données ,  on  peut  aisément  calculer  la 

révolution   anomalistique  de  la  lune  par  rapport  à   sèa 

absides  ;  car  son  mouvement  propre  se  faisant  dans  le  méma 

sens  que  celui  du  périgée,  elle  ne- rejoint  ce  point  de 

son  orbite  que  par  son  excès  de  vitesse.  Cet  excès  est  de 

53o22o^,7r)87io    en    loo  années  juliennes^  comme   on 

peut  aisément  le  conclure  de  ce  qui  précède ,  et  l'on  en 

•  •  •  4oo'*.36525i 

déduit  pour  la  révolution  anomalistique  j  ^  '   ^   r^ —  on 

^7^5544. 

333,  La  distance  du  j^érigée  lunaire  à  l'équînoxe  moyen 
du  printems  était  3!2%5i68  au  commencement  de  1760, 
c'est-à-dire  ,  le  5i  décembre  1749  à  midi  moyen.  La  dis« 
tance  de  la  lune  au  même  équinoxe,  ou  sa  longitude 
moyenne  à  la  même  époque  était  â09^^2o4256. 

534.  Ces  élémens  suffiraient  pour  retrouver  la  position 
4e  la  lune  à  un  instant  quelconque  ,  s'ils  restaient  tour» 
jours  les  mêmes,,  et  si  la  marcbe  de  cet  astre  dans  son 
ellipse  n'éprouvait  aucune  altération.  Mais  comme  elle  en 
subit  au  contraire  qui  sont  très-considérables  ,  il  est  indis^ 
pensable  d'y  avoir  égards  Je  vai3  donc  Içs  exposer  aussi 
simplement  qu'il  me  sera  possible  ;  après  avoir  loulèfoij| 
remarqué,  que  les  résultats  précédens  n'ont  pas  ^té  trouvés 
dans  l'ordre  où  nous  les  avons  placés,  et  indépendam- 
ment' de  ceux  qui  vont  suivre  ,  mais  qu'ils. A'ont  été  fixés 
et  souvent  même  soupçonnés ,  que  lorsque  les  suivans  ont 
été  .reconnus  et  mesurés  à  peu  près  par  l'observation; 
ou  loi*sque  le  tems,  en  développant  les  erreurs  des  premiers 
aperçus  ^  a  indiqué  la  manièjce  d^  le%  «Qrriger«  ' 


/ 
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CHAPITRE    VI. 

Sur  V équation  séculaire  du  moyen  mouvement  de  la 

lune. . 

K5,  JLiE  mouvement  ctc  la  lune  et  les  élémens  de»  son 
orbite  y  ne  restent  pas  constamment  les  mêmes  \  ils  éprou-* 
^ent  des  altérations  progressives ,  auxquelles  il  est  néces* 
saîre  d'avoir  égard ,  car  elles  rendraient  bientôt  les  tables 
fautives ,  et  l'on  serait  obligé  d'y  retoucher  sans  cesse ,  en 
les  comparant  à  de  nouvelles  observations.  Le  seul  moyen 
d'éviter  cet  inconvénient  est  de  calculer  les  élémens  du 
mouvement  lunaire ,  pour  diverses  époques  éloignées  ,  d'en' 
déduire  les  variations  qu'ils  ont  subies ,  et  de  cherclier  en- 
suite les  lois  les  plus  propres  à  y  satisfaire. 
'  Appliquons  ces  considérations  au  mouvement  moyen 
et  séculaire  de  la  lune ,  que  l'on  a  déterminé  avec  beau- 
coup d'exactitude  par  les  observations  modernes ,  et  qui 
est  comme  la  base  de  tous  les  autres  résultats  ;  compa- 
rons-le à  des  observations  anciennes ,  et  cherchons  à  re- 
connaître s'il  a  toujours  été  le  même,  ou  s'il  a  changé. 

Le  procédé  que  l'on  emploie  pour  y  parvenir  est  le 
même  dont  on  fait  usage  pour  corriger  lès  tables  du  soleil^ 
Ç.  i84.  Il  consiste  à  regarder  les  anciennes  observation» 
de  la  lune  comme  autant  de  longitudes  observées  :  on 
calcule  le  lieu  de  cet  astre  par  les  tables  pour  la  même 
époque,  et  l'on  voit  si  les  résultats  s'accordent,  ou  s'ils 
diffèrent. 

33G.  Choisissons ,  par  exemple ,  l'ancienne  éclipse  de 

lune 
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îuiie  ,  observée  par  les  Chaldéens  721  ans  avant  l'ère  dire  - 
tienne  ,  et  rapportée  par  Ptolémée  (a).  Au  milieu  de  Fé- 
cUpse ,  la  longitude  de  la  lune  était  la  même  que  celle  du 
soleil.  Celle-ci  est  facile  à  calculer  par  les  tables  du  soleil^ 
puisque  Ptolémée  rapporte  le  jour  et  l'iieure  de  l'obser- 
vation ;  on  a  donc  ainsi  la  longitude  de  la  lune  à  Tinstant 
de  l'éclipsé. 

Or,  si  l'on  calcule  par  les  tables  actuelles  le  vrai  lieu 
de  la  lune  pour  la  mémç  époque  ,  on  la  trouve  beaucoup 
moins  avancée  dans  sori  orbite  >  qu'elle  ne  Tétait  réelle- 
meul,  d'après  cette  observation  ;.  la  différence  est  de  plus 
de  1*^,6*  ;  et  comme  on  ne  peut  paô  £Cttiûbuer  une  pareille 
erreur  à  l'inexactitude  des  tables^  il  Faut  bien  en  conclure 
que  le  mouvement  de  la  lune  est  maintenant  plus  rapide 
qu'autrefois  -,  de  sorte  qu'en  le  reportant  en  arrière  ]  on 
recule  trop  la  lune  dans  son  orbite ,  ce  qui  diminue  sa 
longitude. 

Mais  ce  résultat  acquiert  une  nouvelle  évidence ,  lors- 
que l'on  emploie  d'autres  éclipses  observées  entre  la  pré- 
cédente et  nous  \  car  si  le  mouvement  de  la  lune  s'est 
réellement  accéléré  dans  l'intervalle,  nous  devons  encore 
trouver,  d'après  les  tables,  une. longitude  trop  petite j 
mais  l'époque  de  l'observation  étant  plus  rapprocbée , 
l'erreur  doit  être  moindre  que  dans  le  cas  précédent.  Cela 
est  tout-à-fait  contirmé  lorsque  l'on  calcule  les  éclipses 


(a)  Elle  Fut  observée  à  Babjlone  le  19  mars  ,  721  ans  avaiK  l'ère 
clirétieune.  La  lune  commença  à  être  éclipsée  une  heure  enviroa 
après  st)ii  lever.  Laiaudc  a  calculé  cette  éclipse  dans  son  Mémoire 
sur  Téquatiou  séculaire  de  la  luue.  Acad.  des  Sciences  ,  ^1^1  » 
page  429. 
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obsen-ées  au  Caire  ^  par  Ibn-junîs^  astronome  arabe  Jo 
dixième  siècle  (a). 

Uq  pareil  accord  ne  peut  laisser  aucun  dotite  sur  la 
réalité  du  pliénomène  ;  et  il  en  résulte  incontestablement 
fjue  le  mouvement  de  la  lune  s'est  accéléré  depuis  les 
Chaldéens  jusqu'aux  Arabe»,  et  des  Arabes  jusqu'à  nous. 

33'/.  Pour  représenter  cette  accélération  ,  il  faut  ajou- 
ter au  mouvement  séculaire  de  la  lune  un  terme  propor- 
tionnel au  carré  du  tems ,  et  un  autre  plus  petit  propor- 
tiounel  à  son  cube  (b)  ;  c'est  ce  qu'on  nomme  Inéquation 
séculaire  de  la  lune.  Avec  cette  correction,  les  table» 
actuelles  satisfont  kux  observations  les  plus  aneiennes ,  et 
on  peut  les  étendre  à  mille  ou  douze  cents  ans  au-delà 
de  l'époque  présente. 

Mais  il  ne  faut  pas  croire  que  cette  accélération  sera 
constamment  croissante,  et  que  la  formule  préecdenle 
pourra  toujours  suffire  pour  les  représenter  :  la  théorie 
de  Tattraction  ,  qui  a  fait  connaître  sa  cause ,  a  montré 
qu'elle  est  périodique  et  liée  aux  variations  qu^éprouve  l'ex- 
centricité de  l'orbe  terrestre  ;  cnsorte  qu'après  «voir  aug- 
menté jusqu'à  un  certain  terme ,  elle  se  changera  en  uï* 
retardement -,  mais  l'étendue  de  cette  période  est  très- 
considérable  ,  et  l'intervalle  qui  nous  sépare  des  observae- 


(a)  Le  manasci:^t  qui  renferme  ces  observations  a-  été  traduit 
par  Caussin  ,  et  inséré  dans  les  Mémoires  de  riustitat,  au  quatrièmr 
volume  des  manuscrits. 

(b)  £n  nommant  i  le  nombre  des  siècles  écoulés  depuH  1750,  li 
{ormule  de  celte  correction   est 

3i'',424757  .  i^  +  o", 05721742  .  i5 
Mécani(^ne  céleste  ,  tom«  lU  ,  f .  273^ 
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lions  les  plus  anciennes  n*a  développé  qu'une  tres-petile 
parlîe  de  sa  révolution.  Les  inégalilés  qui  eu  résulleront 
dans  le  mouveracut  de  la  lune,  s'élèveront  au  moins  au 
quarantième  delà  circonférence.  La  postérité,  qui  obser- 
vera ces  grands  phénomènes  ,  remarquera  sans  doute  avec 
quelque  reconnîiissaace,  que  les  géomètres  de  ce  sijècle  les 
ont  prévus ,  calculés,  et  ont  préparé  à  leurs  successeurs  les 
inojons  de  juger  des  états  passés  et  fulurs  du  système  du 
inoude  ,  avec  aut^i^nt  de  certiiude  que  de  son  état  présent» 

Ce  fut  le  célèlire  astronome  l).a][ley  qui  découvrit  ]|S 
premier  les  eifets  de  cette  accéléraUoa  ;  c'est  ]Uaplace  qvL\, 
par  une  analyse  très-p^oron4^,  en  a  fait  coaaaitre  Id  çai^ 
et  la  loi.  On  pe  sîail  ici  lequel  admiri^r  le  plus  de  l'ob^e^- 
Valeur  et  du  géomiUre  Sans  d^oute  le  46rnicr  résjujjlat  ef^t 
plus  satisfaisant ,  el  svir-toutplu«  utile  pour  laacieuce  ^  roaia 
il  fallait  aussi  quelque  forcené  tête  pour  douter  de  l'uni* 
ibrmitc  des  moyens n^ouveaie^s,  adugiise  depuis  4^u^  ^lille 
ans  comme  princi|>e. 

338.  La  variatioQ  du  ipouvemçnt  4e  1^  ]we  ii^ue  su^ 
la  durée  de  ses  révolutions  tropiques,  syaodlques  etsy- 
dérales ,  qui  sont  différentes  dans  dijlfêreps  ^cles.  |1  sera 
donc  à  jamais  inn^po^^lMc  4^  tr<)^ver  des  périodes  qui  ac- 
cordent pendant  long-jLems  les  mouvemens  de  la  lune  et 
du  soleil  par  un  nombre  exact  de  révolutions.  De  s^eii;^- 
blables  périodes  ne  pourront  tout  au  plus  sei'vir  que  pen- 
dant un  polit  nombre  de  siècles,  et  les  efforts  que  l'on 
tenterait  pour  leur  conserver  plus  long-tems  leur  exacti- 
tude, seraient  toujours  i|i\itiles. 
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CHAPITRE    VII. 

Des  équations  séculaires  qui  affectent  les  élémens  de 

Vorhe  de  la  lune.  \ 

339  I.JE  mouvement  du  périgée  lunaire  n'est  pas  uni- 
forme ;  il  est  assujetti  à  une  équation  séculaire  analogue 
à  celle  du  moyen  mouvement,  et  dépendante  de  la  même 
cause.  La  comparaison  des  observations  anciennes  avec 
les  modernes  ,  met  ce  résultat  hors  de  doute  ;  mais  c'est 
a  la  théorie  de  raltraclion  que  sa  découverte  est  due. 
Cette  inégalité  est  égale  à  celle  du  mojen  mouvement 
multiplié  par  le  coeflîcient  —  3,ooo52  de  (a). 

54o.  Le  mouvement  des  nœuds  est  aussi  assujetti  à  une 
inégalité  semblable,  et  de  même  signe  que  celle  du  pé- 
rigée ;  elle  est  égale  à  celle  du  moyen  mouvement  mul- 
tiplié par  —  0,735452  (b)j  ces  résultats  sont  confirmés 
par   les  observations. 

34 1.  On  voit,  par  ce  rapprochement,  que  l'équation 

séculaire  diminue  la  longitude  du  périgée  et  des  noeuds, 

orsqu'elle  augmente  le  moyen  mouvement  de  la  lune,  et 


(a)  C'esi-à-dire  qu'en  reprësentanl  par  k  l'équation  séculaire  cla 
moyen  mouvement,  il  faut  ajouter  le  terme  —  3, ooo52.k  à  ïa 
longitude  mo}'enne  du  périgée  ,  calculé  d'après  la  durée  de  la  ré- 
volution tropique.   Mécanique  céleste ,  tome  111  ,  page  247. 

(b)  C'est-à-dire  qu'il   faut  ajouter  —  0,73^402  .  k  à  la  longitude 
moyenne  du  nœud. 
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réciproquement  ;  d'où  il  suit  que  le  mouvement  du  pé- 
rigée et  des  nœuds  se  ralentit  quand  celui  de  la  lune  s'ae- 
célère ,  et  qu'au  contraire  il  s'accclëre  quand  celui  de  la 
lune  se  ralentit.  De  plus ,  ces  inégalités  sont  liées  entre 
elles  par  des  rapports  très-simples,  puisqu'elles  sont. repré- 
sentées par  les  nombres  1  ;  —  3,ooo52*,  — o,735452. 

342.  La  révolution  anomalistique  dépendant,  à-la  fois, 
du  mouvement  de  la  lune  et  de  celui  du  périgée ,  est  éga- 
lement modifiée  par  l'équation  séculaire.  Il  en  est  dtf 
même  de  toutes  les  quantités  qui  dépendent  du  périgée  et 
des  nœuds. 

343,  La  théorie  de  l'attraction  a  fait  voir  que  la  dis- 
tance de  la  lune  à  la  terre ,  Texcentricité  et  l'inclinaison 
de  son  orbite,  sont  pareillement  assujetties  à  des  équations 
séculaires  liées  à  celles  du  moyen  mouvement.  Mais  leur 
effet  jusqu'à  présent  a  été  très-peu  sensible.  Cependant, 
par  la  suite  des  siècles,  il  deviendra  nécessaire  d'j  avoir 
égard ,  et  on  les  a  caculées  d'avance.  L'expression  du  grand 
axe  de  l'orbite  ne  renferme  aucune  inégalité  de  ce  genre  ; 
c'est  encore  un  résultat  de  la  théorie. 

C'est  Laplace  qui  a  dévoilé  tous  ces  rapports  ;  il  y  a  été 
conduit  par  la  connaissance  de  la  cause  qui  produit  l'é-» 
quation  séculaire  du  moyen  mouvement.  Il  est  rare  qu'une 
grande  découverte  n'ait  pas  des  applications  importantes  et 
multipliées. 
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SOUS  leqncl  on  verrait ,  de  cet  astre ,  un  rayon  mené 
du  centre  de  la  terre  à  robserratcur.  Puisque  cette  paral- 
laxe est  différente  dans  les  divers  lieux  lorsque  les  dia- 
mètres apparens  de  la  lune  sont  les  mêmes ,  il  en  ré- 
sulte que  tous  les  rayons  de  la  terre  ne  sont  pas- 
égaux  enti*e  eux ,  et  qu'ainsi  la  surface  de  la  terre  n'est 
pas  parfailementfsphériqup.  I^a  lune  nous  indique  donc 
par  les  variations  de  sa  parallaxe  ,  les  inégalités  de  la  sur- 
face terrestre ,  comme  elle  nous  avait  indiqué  la  rondeur 
de  la  terre  par  ses  éclipses. 

L'inégalité  des  rayons  terrestres  influent  donc  sur  les 
positions  apparentes  de  la  lune,  observées  à  différentes 
latitudes.  Elle  y  influe  encore  dans  le  même  lieu,  selon 
les  plans  verticaux  dans  lesqnels  la  lune  se  trouve  au  mo- 
ment de  l'observation.  Il  est  trcs-nécessaîre  d'avoir  égard 
à  ces  dilFérences  quand  on  veut  calculer  avec  exactitude  les 
positions  apparentes  de  la  lune  ;  car  la  supposition  de  la 
spliérîcité  delà  terre  entraînerait  souvent  des  erreurs  con- 
sidérables, sur  l'époque  d'une  conjonction,  ou  de  tel  autre, 
pliénomène  qu'il  serait  important  de  déterminer.  Aussi 
a-t-on  construit  des  tables  qui  donnent  ces  résidtats  tout 
calculés  pour  diverses  latitudes.  Pour  les  obtenir  ,  on  est 
obligé  de  faire  une  bypollièse  sui'  la  figure  de  la  terre, 
et  on  la  suppose  ordinairement  elliptique,  ce  qui  donne 
une  suflîsante  exactitude  (a). 

.328.  Eu  divisant  le  demi-diamètre  apparent  delà  lune 
par  sa  parallaxe  borizontale  ,  on  trouve  entre  ces  quantités' 
uu  rapport  constant ,  qui  est  celui   des  rayons  delà  luoe 


(  a  )  Lalancle ,  troisième  Mémoire  sur  la  parallaxe  de  la  lune.  Acad. 
des  Sciences,  JyôG ,  page  564. 
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et  de  la  ten*e.  Ce  rapport  est  à  fort  peu  près  égal  a.  ~:  ^ 
<iomme  on  peut  s'en  assurer  par  les  yàleurs  précédentes* 
Ce  résultat  une  fpis  connu ,  oxl  s'enisert  pour  calculer  la 
parallaxe  horizontale  de  la  lune ,  ^après  les  observation» 
de  son  diamètre  apparent. 

Sag.  La  lune  décrivant  son  cercle  diurne  autour  dé 
la  terre  ;  chaque  observateur  placé  sur  la  surface  terrestre,, 
la  Toit  plus  près,  lorsqu'elle  est  au  zénith,  que  lorsqu'elle 
est  à  lliorizon.  Cette  difFéresce  p'rodalt  tin  effet  sensible 
sur  son  diamètre  apparent,  qui  augmente  k  mesure  qu'elle^ 
s'élève.  Cet  accroissement  est  facile  à  calculer,  et  sa  yaleur 
totale  depuis  l'horizon  jusqii'au  zénith  est  d'envhron  j^.j^ 
parce  que  dans  l'intervalle  ,  la  distance  de  la  lune  à  l'ol^- 
servateur  se  trouve  diminuée  d'une  quantité  égale  au  rayoa 
de  la  terre,,  qui  en  est  à-peu-près  la  soixantième  partie  (a)»< 


«umm^tmÊmmtttmmiimÊfmmiitfi^ 


{a)  Voyez  ia  not,e  a  à  la  fin  d^  Hyre.. 
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positions  reclcTÎcnnent  exactement  les  mêmes ,  et  repas- 
sent ènsuUe  par  les  mêmes  périodes  d'accroisseme  it  et 
de  Himlnulion  :  or ,  ces  positions  sont  elles-méines  déter- 
niînées  par  des  angles  connus ,  et  dont  les  yarîatîons 
peuvent  être  sans  cesse  observées  ou  calculées.  En  com- 
parant la  marche  de  ces  variations  avec  celle  des  diverses 
ifié£;alilés,  pendant  de  longs  intervalles,  on  parvient  enfin 
à  découvrn*  celles  qui  se  correspondent.  On  connaît  ainsi 
les  angles  d'où  dépend  chaque  inégalité ,  et  d'après  les 
variations  que  les  angles  éprouvent ,  on  peut  suivre  bu 
prévoir  les  changemcns  que  cette  inégalité  subit. 

348.  Pour  représenter  d'une  manière  commode  les  lois 
de  ces  cliangemens  ;  on  a  cherché  des  quantités  qui  eussent 
aussi  la  pro])riélé  de  croître  et  de  décroître  d'une  ma- 
nière périodique  ,  et  qui  fussent  liées  par  des  rapports 
très-simples  avec  les  angles  observés.  C'était  en  efFet  une 
by;)othè.'^e  très- naturelle  que  de  comparer  à  ces  fonctions 
la  marche  des  inégalités  périodiques.  Les  sinus  des  an- 
gles sont  très-propre  à  remplir  cet  objet ,  comme  on  l'a 
vu  dans  la  théorie  du  soleil j  c'est  pourquoi  ou  les  a  fait 
servir  à  cet  usage  (a). 


(a)  Pour  leprésenler  ainsi  une  inégalité  lorsqu'on  a  déterminé  par 
l'observation  les  angles  dont  elle  dépend  ,  on  cherche  les  valeurs  d« 
ces  angles  ,  pour  lesquelles  elle  est  la  plus  petite  ou  la  plus  grande. 
Ou  couclut  de  ces  remarques  le  sinus  qui  est  propre  à  la  repré- 
senter, et  auquel  on  la  suppose  proportionnelle.  Celte  hypothèse 
donne  des  termes  de  la  l'orme  k  .  sin.  E  ,  dans  lesquels  E  est  Pangle 
ou  Varqument  do  l'inégalité  ^  et  k  un  nombre  constant  que  l'on 
nomme   cvej)lcient  ,  et   par   lequel  il  faut  mnltiplier   sin.    E  poar 
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349.  Lorsqu'on  a  ainsi  ^expression  d'une  inégalité  ,  il 
est  facile  de  calculer  la  durée  de  s'a  péripde ,  c'est-à-dire, 
le  tems  nécessaire  pour  qu'elle  passe  successivement  par 
toutes  ses  valeurs.  Ce  tems  doit  être  tel  que  l'argument 
varie  dans  rinlervallô  de  4oo*^ ,  ou  d'une  circonférence  en- 
tière ,  puisque  c'est  seulement    alors  que    les   sinus  re- 
prennent leurs  premières  valeurs.  Ainsi ,  pour  que  la  pé- 
riode soit  terminée  ,  il  faut  que  celte  condition  soit  rem- 
plie. On  obtient  ainsi  sa  durée  par  une  simple  proportion, 
quand  on  connaît  la  variation  de  l'argument  pour  un  tems 
donné  ,  et  cela  est  toujours  facile  ^  puisque  l'on  connaît  les 
angles  dont  cet  argument  se  compose. 

L'expérience  a  fait  voir  que  toutes  les  inégalités 
périodiques  des  mouvemens  célestes  peuvent  être  repré- 
sentées de  cette  manière  ,  soit  par  un  seul  terme ,  soit 
par  plusieurs ,  mais  toujours  en  assez  petit  nombre.  La 
théorie  ,  en  soumettant  immédiatement  ces  mouvemens 
au  calcul,  a  confirmé  cette  remarque  et  a  fourni  des 
moyens  directs  pour  découvrir  le  rapport  des  angles  et 
des  inégalités. 

350.  En  réunissant  tous  ces  résultats  ,  on  conçoit  qu'il 


avoir  la  valeur  absolue  de  l'inégalité  correspondante  à  l'angle  E. 
On  suppose  pour  plus  de  simplicité  que  les  sinus  dont  on  fait 
usage  sont  pris  dans  un  cercle  dont  le  rayon  est  égal  à  l'unité  ,  et 
comme  la  plus  grande  valeur  que  puisse  prendre  un  sinus  est  d'clre 
égal  au  rayon  du  cercle  ,  la  plut  grande  valeur  de  sin.  Ë  sera  de 
devenir  égale  à  l'unité  ;  alors  k  ,  sin.  E  ,  se  réduira  à  k  :  c'est  la 
plus  graude  valeur  de  l'inégalité;  dans  tout  autre  cas,  sin.  E  sera 
moindre  que  le  rayon  ,  ou  au-dessous  de  l'unité.  Il  sera  doue  ex- 
primé par  une  fraction  ,  et  k.   sin.  £ ,  sera  plus  petit  que  k.. 
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doil  élre  possible  de  calculer  d'avance  le  lieu  vrai  de  la 
lune,  pour  un  instant  quelconque. 

En  eiFet ,  cet  instant  étant  connu  ,  on  cherche  d'abord 
Je  lieu  du  nœud  et  riuclînaîson  de  l'orbite. 

On  calcule  ensuite  l'expression  de  la  longitude  de  la 
lune  pour  la  mcme  époque ,  en  employant  toutes  les  iné- 
galités reconnues  par  la  théorie  et  Tobservation.  On  a 
ainsi  le  vrai  lieu  de  la  lune,  projeté  sur  l'écliptique^et 
d'après  la  connaissance  que  Ton  a  de  Tinclinaison  de 
l'orbite  et  de  la  position  du  nœud ,  on  peut  calculer  la 
direction  du  rayon  vecteur.  Après  quoi  la  parallaxe  donne 
la  longueur  du  rayon  vecteur  ou  la  distance  ,  cl  l'on 
connaît  par  ces  résultats  la  position  réelle  de  la  lune  sur 
son  orbite  et  dans  l'espace. 

Si  on  efiPectue  les  mêmes  calculs  pour  un  grand  nombre 
d'instans  trèsr rapprochés  les  uns  des  autres,  on  peut  d'a- 
près cette  réunion  de  résultats  ,  prédire  le  lieu  de  la  lune 
pour  tous  les  instans  j  et  en  les  réduisant  en  tables  faciles 
à  consulter  ,  on  aura  des  tables  de  la  lune ,  parfaitement 
exactes. 

On  trouve  dans  la  troisième   édition  de  l'Astronomie 

de  Lalande  ,  des  tables  toutes  calculées ,  avec  la  manière 

de  s'en  servir.  On  pourra  donc  les  consulter  au  besoin. 
Mon  objet ,  dans  ce  chapitre ,  était  seulement  de  faire 

comprendre  comment  on  a  pu  les  former.  On  verra  plus 
tard  que  les  recherches  isolées  et  minutieuses  qui  ont 
donné  ,  après  tant  d'efiforts ,  les  valeurs  des  inégalités  lu- 
naires ,  peuvent  être  réunies  sous  un  point  de  vue  général', 
et  déduites  d'un  seul  principe  qui  s'applique  égalemenl 
à  tous  les  mouvemens  célestes ,  celui  de  l'attraction  uni- 
verselle. 
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55 1.  Maïs  comme  je  ne  puis  pas  exposer  ici  l'analyse 
profonde  qui  sert  à  découvrir  ces  rapports,  je  vais  du  moins 
indiquer  la  méthode  en  quelque  sorte  expérimentale  que 
l 'on  a  d'abord  employée  pour  les  trouver.  Je  le  ferai  d'au- 
tant plus  volontiers  que  cette  méthode  est  très-propre  à 
faire  concevoir  la  loi  des  diverses  inégalités,  et  qu'elle 
est  encore  d'un  grand  secours  pour  découvrir  les  angles 
dont  elles  dépendent.  Mais,  pour  ne  pas  arrêter  les  com- 
xnençans  ,  j'ai  rassemblé  ces  considérations  dans  les  trois 
chapitres  suivans  ,  qu'ils  peuvent  passer  à  la  première  lec- 
ture ,  parce  qu'ils  ne  sont  pas  exempts  de  quelques  dif"- 
ilcullés. 


ÉÉk 
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CHAPITRE    IX. 

Des  inégalités  périodiques  qui  affectent  la  longitude 

de  la   lune. 

T 

352.  JLi  E  s  inégalités  périodiques  du  mouvement  lunaire 

sont  de  trois  sortes^  qui  se  rapportent  aux  trois  coordon- 
nées par  lesquelles  on  détermine  la  position  de  la  lane 
dans  son  orbite.  Les  unes  aifectent  la  longitude  de  cet 
aslre ,  d'autres  sa  latitude  ,  d'autres  son  rayon  Tecteur, 
Nous  les  considérerons  successivement. 

Les  inégalités  qui  affectent  la  longitude  elliptique  de 
la  lune  augmentent  ou  diminuent  Téquation  du  centre. 
Leur  effet  devient  sensible ,  parce  que  la  lune  s'éloigne 
de  son  lieu  moyen  ,  tantôt  plus  ,  tantôt  moins  qu'elle 
ne  devrait  faiix  d'après  les  seules  lois  du  mouvement 
elliptique. 

353.  La  plus  considérable  de  ces  inégalités ,  et  celle 
que  l'on  a  reconnue  la  première  se  nomme  Yét^ection»  Elle 
fut  découverte  par  Ptolémée.  Son  effet  général  et  cons- 
tant est  de  dimin uer l'équation  du  centre  dans  les  sygigies, 
et  de  l'augmenter  dans  les  quadratures.  Si  cette  diminu- 
tion et  cet  accrolsement  étaient  toujours  les  mêmes ,  l'é- 
vcction  ne  dép rendrait  que  de  la  distance  angulaire  de 
la  lune  au  soleil  ;  mais  sa  valeur  absolue  varie  aussi  avec 
la  distance  de  la  lune  au  périgée  de  son  orbite.  Après 
de  longues  suites  d'essais  et  d'observations  ,  on  est  par- 
venu à  représenter  très- exactement  cette  inégalité  ,  en  la 
supposant  proportionnelle  au  sinus  du  double  de  la  dis- 
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tance  angulaire  de  la  lune  au  soleil ,  moins  l'anomalie 
moyenne  de  la  lune.  Le  coeflicieut  de  celte  proporlio-i- 
nalité  eèt  1^,4902.  La  ptrio  le  de  Févecliou  diffère  peu 
d'une  révolution  périodique  de  la  lune  ,  elle  est  de 
27^,1  ■'HSSS  (a). 

354.  On  observe  encore  dans  le  mouvement  lunaire 
une  grande  inégalité  qui  disparait  dans  les  sjgigies  et  dans 
les  quadratures ,  et  qui  atteint  sa  plus  grande  valeur  lors^ 
que  la  lune  est  dans  les  octants.  Celle  inégalité  dépend  dpnc 
de  la  distance  angulaire  de  la  lune  au  soleil^  et  comme 
elle. parcourt  toute  sa  période  pendant  que  cette  distance 
augmente  de  100**,  on  en  a  conclu  qu'elle  est  proportion- 
nelle au  sinus  du  double  de  cette  distance  angulaire* 
On  la  nomme  i^ariation  ;  sa  durée  est  d'une  demi-révo- 
lution synodique  5  elle  a  été  découverte  par  Tjcho  Brahé , 
astronome  célèbre ,  et  maître  de  Kepler  (b). 

355.  Enfin  ,  le  mouvement  de  la  lune  s'accélère  an- 
nuellement quand  le  soleil  se  rapproche  de  la  terre  y^tt 
se  ralentit  quand  cet  astre  s'éloigne  ,  d'où  résultlttHlB 
troisième  inégalité  connue  sous  le  nom  Ôl  équation  ammÊtlê» 
La  période  est  une  année  solaire  anomalislique.  On  s'a- 
perçoit de  son-  existence  en  calculant  plusieurs  lieux  de 
la  lune  pour  diverses  saisons  de  l'année  ,  et  le»  compa- 
rant aux  observations  *,  car ,  quoiqu'on  emploie  dans  le 
calcul  l'évcctiou  et  la  variation ,  pour  corriger  le  moui- 
vement  elliptique  ,  les  résultats  s'écartent  de  la  vérité 
d*une  manière  fort  sensible  ;  et  ces  écarts  suivent,  dans 
leur  étendue  et  leur  signe ,  des  périodes  régulières.  Par 


■«mwaan 


(a)  Voyez  la  note  3  à  la  fin  du  livre. 

(b)  Voyez  la  note  4r  >  à  la  (iu  du  livre. 
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exemple ,  si  la  première  observation  qui  sert  d'époqti€^ 
e&t  faite  dans  le  mois  de  janvier ,  vers  le  lems  où  b 
soleil  est  périgée ,  et  qu'on  veuille  ensuiJle  calculer  le  lieu 
de  la  lune  pour  un  jour  du  mQi&  de  mars ,  d'après  le 
tems  écoulé  entre  ces  deux  époques ,  on  la  trouve  moins 
avancée ,  suivant  le  calcul ,  que  ne  l'indique  robaervation.  I 
La  différence  augmente  jusqu'à  ce  que  le  soleil  ait  atieint 
«a  moyenne  distance  ;  alors  elle  diminue  peu  à  pea, 
et  devient  nulle  quand  le  soleil  est  à  l'apogée  de  «m 
orbite.  A  cet  instant ,  les  observations  et  le  calcul  s'ac- 
cordent. De-là  jusqu'au  retour  du  soleil  au  périgée,  le» 
mêmes  erreurs  se  reproduisent  dans  un  ordre  inverse , 
c'est-à-dire^  que  les  lieux  de  la  lune  donnés  par  Le  calcul, 
sont  plus  avancés  que  ne  l'indique  l'observation  :  la  dif- 
férence augmente  ainsi  jusqu'à  ce  que  le  soleil  ait  aUeini 
sa  moyenne  distance  ;  l'erreur  diminue  depuis  cette  épo- 
que jusqu'au  périgée  y  où  elle  est  nulle  de  nouTcau.  Ces 
écarts  réglés  et  périodiques  indiquent  évidemment  l'exil 
t(||a|  d'une  inégalité  qui  dépend  de  la  distance  du  soleil 
QV^Çérigée  de  son  orbite ,  ou  de  son  anomalie  moyen oe. 
Tel  est  en  effet  l'argument  de  rét/uation  annuelle.  Il  est 
visible  que  sa  période  est  une  année  solaire  anoma- 
listique  (a), 

356,  On  suppléerait  à  cette  inégalité,  et  on  pourrait  même 
la  supprimer  entièrement,  dans  la  théorie  de  la  lune,  si 
l'on  modifiait  en  conséquence  lequation  du  tems  ,  ce  qui 
reviendrait  à  supposer  le  lieu  de  cet  astre  plus  ou  moios 
avancé  dans  son  orbite  qu'il  ne  l'est  réellement.  £n  e&t, 
par  suite  de  cette  altération,  on  pourrait  combiner  l'erreur 


ta)  Voyez  la  note  5  à  la  fin  du  livre. 
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cLe  l'époque  de  manière  à  compenser  la  Tarlalion  de  la 
vitesse.  Si  l'on  calculait  ^  par  exemple ,  le  lieu  de  la  lune 
pour  le  21  mars,  lorsqu^  son  mouvement  ^'accélère,  et 
que  le  lems  moyen  correspondant  à  cette  époque ,  fût  plus( 
grand  que  le  véritable ,  de  toute  la  quantité  correspon- 
dante à  cette  accélération,  il  est  évident  qu'en  calculant 
d'après  ce  tems  fictif,  on  trouverait  la  lune  dans  sa  posi- 
tion véritable.  Aussi  Tycho  Brabé ,  qui  découvrit  sa  va-^ 
riation  annuelle ,  la  présenta  sous  cette  forme ,  en  em- 
ployant pour  calculer  les  lleu^  de  la  lune,  une  équa- 
tion du  téras  différente  de  la  véritable  ;  en  quoi  11  fut  suivi 
depuis  par  plusieurs  observateurs;  mais  maintenant  qu'on 
connaît  la  véritable  loi  de  l'équation  annuelle^  on  a  aban- 
donné cette  manière  impai^faite  et  compliquée  d'en  faire 
«sage ,  et  on  l'introduit  Immédiatement  dans  la  tbéorle  de 
la  lune,  sous  la  forme  que  nous  avons  Indiquée. 

35^.  Les  trois  inégalités  dont  nous  venons  de  parler  y 
Yéi^ection ,  la  i^ariation  et  Véquation  annuelle ,  sont  les  plu» 
sensibles  de  celles  qui  affectent  la  longitude  elliptique  de 
la  lime  pendant  de  courts  intervalles  ^  mais  elles  sont  lolnt 
d'être  les  seules  ;  les  recbercbes  profondes  de  l'analysç  ^ 
comparées  avec  de  longues  séries  d'observations ,  en  ont 
fait  connaître  beaucoup  d'autres  qui,  par  leur  complica- 
tion et  leur  petitesse ,  seraient  restées  toujours  Insensibles- 
aux  ol)servateurs.  Ces  petites  inégalités  doivent  donc  être 
considérées  comme  autant  de  corrections  à  £aire  aux  troî* 
inégalités-  précédentes ,  de  même  que  celles-ci  servent  der 
corrections  au  mouvement  elliptique  :  on  les  trouve  toutes» 
calculées  dans  les  tables. 

Mais  parmi  les  diverses  inégalités  de  la  longitude  de  \sê 
lune  que  la  tbéorle  a  fait  connaître ,  Il  en  est  une  que  je 
me  dois  po»  omettre.  Mon  seulement  sa  connaissance  e»t 
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très-importante  pour  la  formation  des  tables  de  la  luné, 
mais  sa  découve  rie  <[ui  est  moderne ,  offre  un  exemple 
frappant  de  la  mani(Te  dont  les  inét^alilés  se  dcTcloppent, 
et  montre  en  niéme  lems  Tusage  que  Ton  doit  faire  et 
qu'on  fait  des  o.bser>aiidns  pour  rectifier  le  moyen  mou 
Tement  par  des  corrodions  successives.  Voici ,  i  n  peu  de 
mois,  le  dclail  de  celle  découverte,  qui  a  porté  la  con- 
naîssniice  des  mouveniens  de  la  lune,  auciernier  degré  3e 
précision. 

353,  Los  tables  lunaires  insérées  dans  la  Iroîsîcmc  édi- 
tion de  l'astronomie  de  Lalande  ,  supposent  un  mouve- 
mcntséculaiie  îroj)iquc  égal  à  53^n-ry^,oc)G!2go,  L'époque 
de  1750,  c'est-à-uire,  la  longitude  moyenne  de  la  lune, 
le  3i  décembre  17 '^9  a  midi  moyen,  est,  suivant  ces  ta- 
bles ,  égale  à  2(vjo^2oS20.  Avec  ces  données ,  oh  peut  cal- 
culer toute  autre  époque  antérieure  ou  postérieure  a  1760. 
Il  suITil  d'ajouter  ou  d'ôter  le  mouvement  de  la  lune  dans 
rijilcrvaîle. 

Par  c\cinple  ,  pour  avoir  l'époque  de  1766 ,  on  prendra 
l'époque  de  17^0,  qui  est 20()°,2o820 

On  V  joindra  le  mouvement  pour  six 
années  communes,  en  rejetant  les  circon* 
fércnccs  enlioics  ,  ce  sera.     .      *     . 

Plus,  le  mouvement  pour  deux  jours  , 
à  Ciai^e  des  doux,  bissextiles 

llnfn,  l'équalion  séculaire,  qui  donne 
en  G  années 


620,565o8 
29**,  28088 


0.  ,00001 


Ajoutant  ces  rés'jllats  ,  on  trouve      .     .     3oj°,o54i7 
C  est  la  longitude  moyenne  de  la  lune,  ou  l'époque  pour 
Pan  liée  I75(). 

Il  est  clair  que  celle  époque  pourrait  s'obtenir  égâle- 

mcQt 


PHYSIQUE.  369 

ment  parles  obseryalioiis  ^  si  Ton  en  avait;  qui  fussent  faites 
vers  1756. 

C'est  ce  qu'ont  exécuté  Mason  et  Bouvard ,  au  moyen 
des  observations  de  Bradlej^  et  ils  ont  trouvé  un  résultat 
exactement  égal  au  précédent. 

Mais  en  déterminant  de  même  l'époque  de  1691 ,  par  r 
plus  de  deux  cents  observations  de  Labire ,  on  la  trouve 
moindre  que  par  les  tables  :  l'erreur  de  celles-ci  est  -  i3",58, 
c'est-à-dire ,  qu'à  cette  époque,  la  lune  était  moins  avancée 
de  i5"^58  que  les  tables  ne  l'indiquent.  Ainsi ,  depuis  1691 
jusqu'à  1766^  elle  a  décrit  un  plus  grand  arc  que  cestablea 
ne  le  supposent.  Son  mouvement ,  dans  cet  intervalle ,  était 
donc  plus  fort  que  celui  des  tables  ;  car  sans  Cela^  se  trour 
Tant  en  arrière  en  1691 ,  elle  n'aurait  pas  ^u  en  1766^  s'ac- 
corder précisément  avec  elles. 

Au  contraire^  depuis  1766  ^  le  mouvement  donné  par 
les  tables  est  devenu  plus  fort  que  le  mouvement  réel  ; 
car  en  calculant  les  époques  des  ^années  suivantes  ,  on  le» 
trouve  toujours  moindi  es  que  par  les  observations.  La  série 
des  erreurs  est  même  croissante  ^  comme  on  le  voit  por 
le  tableau  suivant. 

ERREURS 
ANNÉES. 

DES      TABLSS. 

1766  9",26 

1779  28",09 

1789  54",32 

1801.  87",96 

359.  Ces  résultats  indiquaient  évidemment  qu'en  cal- 
culant d'après  les  observations  le  mouvement  moyen  des 
tables  ,  on  avait  enveloppé  dans  sa  valeur  les  résultats  de 
quelque  inégalité  à  longue  période  j  dont   on  ignorait 

▲  a 


,572         ASTRONOMIE 

ment  corrigé  ,  les  Térîtable$  époques  des  années  suÎTantes* 
Mais  ces  corrections  étant  toutes  liées  entre  elles  y  ne  pou- 
vaient pas  s'obtenir  isolément.  Quand  les  obserrations  . 
donnent  l'erreur  des  tables ,  elles  ne  font  connaître  que 
le,  résultat  général  de  toutes  les  causes  d'erreur  dont  ces 
tables  sont  affectées  ;  elles  ne  distinguent  pas  séparément 
ce  qui  appartient  à  cbacune  d'elles.  Il  faut  donc  regarder 
toutes  ces  corrections  comme  autant  d'inconnues  liées  entre 
elles  par  certains  rapports ,  et  que  l'on  doit  représenter 
par  autant  de  quantités  indéterminées.  On  calcule  d'après 
ces  rapports  ^expression  analytique  de  l'influence  que 
chaque  erreur  doit  avoir  sur  le  résultat  définitif^  et  l'en- 
semble de  ces  erreurs  hypothétiques  doit  égaler  l'erreur 
totale  réellemen*!  indiqnée  par  Tobservation.  En  un  mot  ^ 
il  faut  employer  la  méthode  des  équations  de  condition  j 
dont  nous  avons  déjà  apprécié  l'utilité  dans  la  théorie  du 
soleil  y  et  dont  cet  exemple  nous  oifre  une  nouvelle  ap- 
plication. 

Z^:i,  Laplace  a  trouvé  de  cette  manière  ^f\5\  pour  le 
coefficient  de  cette  inégalité  ,  39",44  pour  la  correction 
de  l'époque  des  tables  en  ij5o ,  et  98",654  pour  la  di- 
minution séculaire  du  moyen  mouvement  y  diminution 
.  qui  doit  être  multipliée  par  le  nombre  des  siècles  écoulés 
après  1750,  et  qui  devient  par  conséquent  additive  avant 
cette  époque  (a). 


(a)  Vo^ez  la  DOle  6  à  la  fin  da  livre. 


^ 
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CHAPITREX. 

Des  inégalités  périodiques  qui  affectent  la  latitude 

de  la  lune. 

363.  J  usQu'icinous  n'avons  considéré  que  les  inégalités  qui 
affectent  la  longitude  elliptique  de  la  lune  ;  il  en  esl 
d'autres  qui  changent  sa  distance  au  plan  de  l'éclipfîque  ^ 
ou  sa  latitude.  La  plus  remarquable  est  celle  qui  fait 
varier  l'inclinaison  de  l'orbe  lunaire  ;  elle  s'élève  à  o*^,i63i 
dans  son  maximun^  et  a  pour  argument  le  double  de  la 
distance  du  soleil  au  nœud  ascendant 'de  l'orbe  lunaire* 
Elle  est  proportionnelle  au  cosinus  de  cet  angle,  c^est- 
à-dire  ,  au  sinus  de  son  complément.  Sa  période  est  ^ 
par  conséquent,  égale  à  une  demi  révolution  des  nauds 
de  la  lune,  puisque  dans  cet  intervalle,  son  argument 
varie  de  400**. 

Ticbo  découvrit  le  premier  cette  inégalité ,  en  compa- 
rant entre  elles  les  plus  grandes  latitudes  de  la  lune  , 
observées  à  des  époques  différentes,  et  dans  différentes 
positions  de  cet  astre ,  par  rapport  aux  nœud»  de  son 
orbite  :  il  vit  que  ces  latitudes  ne  sont  pas  toujours  les 
mêmes.  Elles  s'écartaient  ;,  tantôt  en  plus ,  tantôt  eu 
moins ,  de  la  valeur  moyenne ,  que  nons  avons  dit  être 
égale  à..  5^^7188  ;  et  comme  les  plus  grandes  latitudes 
de  la  lune  donnent  immédiatement  l'inclinaison  de  son 
orbite  sur  le  plan  de  l'écliptique ,  il  s'ensuivait  néces- 
sairement que  cette  inclinaison  varie.  Ticho  alla  plus  loin, 
6t  par  une  longue  suite  d'observations,  il  détermina  la 
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loi  de  cette  inégalité ,  qu'il  présenta  sous  une  forme  diffé- 
rente de  celle  que  nous  lui  donnons  ici  ;  mais  qui  revient 
au  même  pour  les  résultats. 

*  Il  y  a  plusieurs  autres  inégalités  qui  aifectent  la  latitude 
de  la  lune  et  l'inclinaison  de  son  orbite ,  et  on  les  a  jointes 
aux  tables  avec  les  précédentes  ;  mais  elles  n'ont  été  bien 
déterminées  que  par  la  théorie ,  c'est  pourquoi  je  n'en 
parlerai  point  ici.  Mon  but ,  dans  cet  exposé ,  est  seulement 
de  donner  une  idée  des  secours  que  l'obserTation  et  la 
tkéorie  ont  pu  se  fournir  réciproquement. 
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CHAPITRE     XI. 

Des  inégalités  périodiques    qui  affectent  le  rayon 

vecteur  lunaire. 

364.  Il  nous  reste  à  considérer  les  inégalités  périodiques, 
qui  affectent  la  distance  de  la  lune  à  la  terre  ^  ou  son  rayon 
vecteur,  dernière  donnée  nécessaire  pour  déterminer  sa 
position  dans  l'espace. 

Les  variations  du   rayon  vecteur  lunaire  ,  ne  suivent . 
pas  exactement  les  lois  du  mouvement  elliptique;  elles 
s'en  écartent  d'une  minière  très-sensible ,  quelquefois  en 
plus,   et   quelquefois   en    moins.   On  s^apperçoit  de  ces 
écarts  en  comparant  entre  elles  les  distances  de  la  lune  à 
la  terre ,  observées  dans  le  même  point  de  son  ellipse 
à  des  époques  différentes,  ou,  ce  qui  revient  au  même 
en  comparant  les  parallaxes  d'après  lesquelles   ces  dis- 
tances sont  calculées  ;  car  on   découvre  que  ces  paral- 
laxes ne  sont  pas  toujours  les  mêmes ,  et  leurs  change- 
mens  ont  des  rapports  marques  avec  les  positions  de  la 
lune  à  l'égard  du  soleil.    On  trouve   ainsi   que  la  plus 
petite    parallaxe  0^,99567  ,   a  lieu  lorsque   la  lune  est 
apogée  et  en  conjonction,  la  plus  grande  i°,i  371 4,  lors- 
qu'elle est  périgée  et  en  opposition.  Mais  la  réunion  de 
ces  circonstances  est  nécessaire ,  pour  obtenir  les  valeurs 
extrêmies.  Souvent  la  parallaxe  périgée  est  moindre  que 
1^,13/ 14  ,    et   souvent    la    parallaxe    apogée    surpasse 
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365,  Ces  résultats  nous  montrent  que  l'elKpse  lunaire 
ne  conserve  pas  toujours  les  mêmes  dimensions;  elle  se 
dilate  et/  se  resserre  successivement  :  ces  phénomènes  sont 
donc  produits  par  des  inégalités  périodiques^  qui  affectent 
le  rayon  vecteur  de  la  lune.  Leur  effet  consiste  à  éloigner 
et  k  rapprocher  tour-à-tour  la  lune  de  la  terre,  en  la  faisant 
ainsi  osciller  dans  des  limites  peu  étendues  autour  d'une 
distance  moyenne  qu'il  s'agit  de  déterminer  y  et  à  laquelle 
toutes  les  inégalités  périodiques  doivent  s'appliquer  alter^ 
nativement  en  plus  ou  en  moins. 

La  théorie  de  l'attraction  ayant  fait  connaître  les  forces 
qui  agissent  sur  la  sphéroïde  lunaire ,  a  donné  le  moyen 
de  déterminer  cette  distance  moyenne  et  la  nature  des 
inégalités  qui  Taffectent  ;  mais  comme  les  observations 
astronomiques  donnent  immédiatenfent  la  valeur  de  la 
parallaxe  ,  et  qu^on  peut  en  déduire  celle  du  rayon  \  eci- 
teur  par  une  simple  proportion ,  on  a  trouvé  plus  com- 
mode et  plus  exact  de  chercher  directement  par  la  théo- 
rie les  inégalités  de  la  parallaxe ,  pour  être  plus  à  portée 
de  les  suivre  et  de  les  vérifier  par  l'observation.  Mais  alors 
il  faut  de  même  déterminer  une  parallaxe  moyenne  dont 
toutes  les  autres  s'écartent  également  en  plus  et  en  moins, 
par  l'effet  des  inégalités  :  c'est  ce  que  l'on  nomme  la 
constante  de  la  parallaxe, 

Vour  la  déterminer,  on  a  d'abord  fait  usage  des  observa- 
tions \  en  appliquant  aux  parallaxes  observées  toutes  les  iné- 
galités que  la  théorie  avait  fait  connaître  ,  le  reste  était  la 
constante  de  la  parallaxe  ;  mais  par  une  étude  plus  appro- 
fondie ,  Laplace  est  parvenu  à  déduire  de  la  théorie  elle- 
même  cet  élément  important.  Sa  valeur  est  i®,o5684i  (a); 
Elle  donne  une  distance  moyenne   égale  à  60^237930 
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mjons  terrestres  y  environ  86261  lieuer  Le  diamètre 
apparent  qui  j  corresponde  est  ~.  i°,o5684i ,  ou  o°,^646. 
Il  serait  impossible  de  faire  entendre^  sans  le  secours 
du  calcul^  la  manière  dont  ou  a  pu  conclure  la  valeur 
de  cette  constante  par  la  seule  théorie.  On  trouvera  ces 
beaux  résultats  exposés  avec  détail  dans  la  Mécanique 
Céleste.  Je  me  borne  ici  à  remarquer  que  la  valeur 
i°,o568  n'est  pas  moyenne  arithmétique  entre  les  valeurs 
1^^15714  ;  et  0^^99567  dés  parallaxes  extrêmes  \  elle  se 
rapproche  un  peu  plus  de  la  seconde  que  de  la  première. 

(a)  Mécaniqae  Cdleste  ,  tome  III ,  page  248. 
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CHAPITRE    XI L 

De  la  libration  de  la  lune  ,  et  de  la  situation  d» 

son  équateur» 

366.  JLj'observation  suivie  des  taches  de  la  lune  prowTe 
que  cet  astre  nous  présente  toujours  à-peu-près  la  même 
face.  Ainsi  pendant  qu^il  fait  une  révolution  autour  de 
la  terre,  son  hémisphère  opposé  répond  successivement 
à  tous  les  points  du  ciel  qui  se  trouvent  dans  le  plan 
de  son  orhile.  Il  a  donc  réellement  un  mouvement  de 
rotation  .sur  lui-même. 

On  reconnaît  Vexistence  de  ce  mouvement  d'une  ma- 
nière encore  plus  frappante ,  en  rapportant  les  positions 
successives  de  la  lune  à  un  point  très-éloigné  comme 
le  soleil  j  car  la  face  qu'elle  nous  présente  est  tantôt 
tournée  vers  cet  astre,  et  tantôt  lui  est  opposé.  Un  obser- 
vateur placé  dans  le  soleil ,  verrait  donc  la  lune  tourner 
sur  elle-même  dans  le  cours  d'une  révolution  synodique. 
"Vue  des  étoiles  ,  le  tems  de  cette  rotation  serait  le  même 
que  la  révolution  sidérale  de  la  lune  :  par  rapport  aux 
points  équinoxiaux,  supposés  fixes  dans  le  ciel,  ce  serait 
la  révolution  tropique. 

Le  désir  de  déterminer  Taxe  de  rotation  et  le  plan 
de  Téquateur  lunaire  ,  a  fait  observer  les  taches  de  la 
lune  avec  beaucoup  de  soin.  Deux  circonstances  facili- 
taient cette  recherche  :  ces  taches  sont  permanentes ,  et 
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on  peut,  en  général,  les  observer  pendant  la  durée  entière 
d'une  même  révolution. 

C^es  taches  offrent  quelques  variétés  dans  leurs  posi- 
tions apparentes  sur  le  disque  lunaire  ;  on  les  voit  s'ap- 
procher et  s'éloigner  alternativement  de  ses  bords.  Celle* 
qui  en  sont  voisines  disparaissent  et  reparaissent  saocies- 
sivement  en  faisant  ainsi  des  oscillations  périodiques  Ce- 
pendant comme  les  taches  elles-mêmes  ne  paraissent  pas 
éprouver  de  changemens  sensibles  dans  leurs  positions 
respectives ,  et  qu'on  finit  ordinairement  par  les  revoir 
sous  la  même  grandeur  et  sous  la  même  forme ,  lors- 
qu'elles sont  revenues  à  la  même  position ,  on  en  a  conclu 
qu'elles  sont  fixes  sur  la  surface  de  la  lune.  Leurs  oscil*- 
lations  semblent  donc  indiquer  dans  le  globe  lunaire,  uns 
sorte  de  balancement  auquel  on  a  donné  le  nom  de 
libraiion  ,d! Vin  inot  latin  ^quisiQUiÛG' balancer. 

Mais  en  adoptant  cette  expression,  qui  peint  bien  les 
apparences  observées ,  il  ne  faut  pas  lui  donner  un  sens 
positif,  car  le  phénomène  lui-même  n'a  rien  de.réd  ; 
ce  n'est  qu'un  résultat  composé  de  plusieurs,  illusions 
optiques. 

56y.  Pour  concevoir  et  démêler  ces  illusions ,  rame- 
nons-nous à  des  termes  précis.  Imaginons  un  rayon  visuel 
mené  du  centre  de  la  terre  au  centre  de  la  lune.  Le  plan 
mené  par  ce  centre  perpendiculairement  à  ce  rayon  ,* 
coupe  le  globe  lunaire  suivant  une  éirconférence  de  cercle 
qui  est  pour  nous  le  disque  apparent.  Si  la  Ittne- n'avait 
point  de  mouvement  de  rotation  réel ,  son  seul  mouve^ 
ment  de  révolution  nous  découvrirait  successivemetit  tous 
les  points  de  sa  surface  :  le  rayon  visuel  rencontrerait 
donc  successivement  cette  surfoce  en  différens-  points, 
que   nous   verrions  passer  les   uns  après  les  autres  au 
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centre  apparent  du  disque  lunaire.  Le  mouvement  réel 
de  rotation  contrarie  les  effets .  de  cette  rotation  appa* 
rente  ^  et  ramène  constamment  vers  nous  la  même  face 
du  globe  lunaire  :  voilà  pourquoi  nous  ne  découyrons 
jamais  la  £ace'  opposée. 

Supposons  maintenant  que  la  rotation  de  la  lune  soit 
Bcnsiblehient  uniforme  \  c'est-à-dire  y  qu'elle  ne  participe 
pas  aux  inégalités  périodiques  :  cette  supposition  est  au 
moins  la  plus  naturelle  que  Toc  puisse  faire ,  et  la  théorie 
a  prouyé  qu'elle  est  rigoureuse.  Alors  une  des  causes  qui 
produisent  la  libration  devient  éyidente  ;  car  le  mouye- 
ment  de  révolution  participant  aux  inégalités  périodiques, 
'  est  tantôt  plus  lent ,  tentôt  plus  rapide.  La  rotation  apparente 
qu'il  occasionne  ne  peut  donc  pas  toujours  contrebalancer 
exactement  la  rotation  réelle  ^  qui  reste  constamment  la 
même  ^  et  ces  deux  efiets  se  surpassent  tour-à-tour.  Les 
points'  du  globe  lunaire  doivent  donc  paraître  tourner 
tantôt  dans  un  sens^  tantôt  dans  un  autre  ^  autour  de  son 
centre ,  et  l'apparence  qui  en  résulte  est  la  même  que  si 
la  luné-  avait  un  petit  balancement  de  part  et  d'autre  do 
rayon  vecteur  mené  de  son  centre  à  la  terre.  C'est  ce  que 
l'on  nomme  la  libration  en  longitude, 

plusieurs  causes  accessoires^  mais  sensibles  ;  modifient  ce 
premier  résultat. 

Les  taches  de  la  lune  ne  conservent  pas  toujours  la 
même  élévation  au-dessus  du  plan  de  son. orbite;  quel" 
ques-une?  même ,  par  l'effet  de  la  rotation ,  passent  d'an 
côté  de  ce  plan  au  côté  opposé.  Ces  circonstances  indi- 
quent un  axe  de  rotation  qui  n'est  pas  exactement  per* 
peiidiculaire  au  plan  de  l'orbe  lunaire  ;  or ,  selon  qii0^ 
eet  axe  nous  présente  sa  plus  grande  ou  sa. plus  petite 
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obliquité  >  il  doit  nous  découvrir  successivement  les  deux 
pôles  de  rotalîon  du  sphéroïde  lunaire  :  nous  devons  donc 
apercevoir  dans  certains  tems  quelques-uns  des  points 
situés  vers  ces  pôles ,  et  les  perdre  de  vue  ensuite  ,  lors- 
qu'ils se  rapprochent  du  bord  apparent  *,  c'est  ce  que  l'on 
nomme  la  libration  en  latitude.  Elle  est  peu  considéra- 
ble ,  ce  qui  indique  que  l'équateur  de  la  lune  diflfere  très- 
peu  du  plan  de  son  orbite. 

Enfin,  une  troisième  illusion  provient  de  ce  que  Tob- 
servateur  est  placé  à  la  surface  de  la  terre ,  et  non  à  son 
centre.  C'est  vers  ce  centre  que  la  lune  tourne  toujours 
la  même  face ,  et  le  rayon  visuel ,  mené  de  là  au  centre 
de  la  lune ,  rencontrerait  toujours  sa  surface  au  même 
point ,  abstraction  faite  des  inégalités  précédentes.  Il  n'en 
est  pas  de  même  du  rayon  visuel  mené  de  la  surface  de 
la  terre  ;  ce  rayon  fait  un  angle  sensible  avec  le  précédent, 
à  raison  de  la  proximité  de  la  lune  ;  cet  angle ,  à  l'ho-* 
rizon ,  égale  la  parallaxe  horizontale  ;  par  suite  de  cette 
différence,  le  contour  apparent  du  sphéroïde  luns^ire  n'est 
pas  le  même  pour  le  centre  de  la  terre  et  pour  l'obser- 
vateur placé  à  sa  superficie.  Celui-ci ,  lorsque  la  lune  se 
lève,  découvre  vers  son  bord  supérieur,  quelques  points 
que  l'on  n'aperçoit  pas  du  centre  de  la  terre.  A  mesure 
que  la  lune  s'élève  sur  l'horizon ,  ces  points  s'approchent 
du    bord    supérieur    du    disque ,  et  enfin  disparaissent  , 
tandis  que  d'autres  se  découvrent  vers  son  bord  inférieur  : 
le  ménie  effet  se  continue  pendant  tout  le  tems  que  la 
lune  est  visible ,  et  comme  la  partie  de  son  disque  qui  pa« 
raît  en  haut  à  son  lever,  se  trouve  en  bas  à  son  coucher • 
c'est  à  ces  deux  instans  que  la  différence  est  sur-tout  sen- 
sible. Ainsi ,  dans  son  mouvement  diurne ,  le  glo}>e  1u- 
p^     naire  paraît  osciller  autour  du  rayon  vecteur ,  mené  dé 
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Si ,  par  le  centre  de  la  lune ,  on  mène  trois  droites 
perpen<Hculaires  à  ces  trois  plans  ,  et  qu'on  prolonge 
indéfiniment  ces  droites  jusqu^à  la  sphère  céleste  ,  elles 
y  marqueront  trois  points  que  nous  nommerons  les  pôles 
de  Técliptique ,  de  Torbe  et  de  Féquatcur  1  unaire.  A  cause 
de  l'immense  éloignement  de  la  sphère  céleste ,  ces  pôles 
seront  les  mêmes  que  pour  des  droites  parallèles  menées 
du  centre  de  la  terre.  Ainsi  pendant  le  mouveraient  des 
nœuds ,  les  pôles  de  l'équateur  et  de  l'orbe  lunaire  dé- 
criront sur  la  sphère  céleste  de  petits  cercles  parallèles 
à  Pécliptique  y  en  comprenant  toujours  entre  eux.  le  pôle 
de  récliptique  supposé  immobile  dans  le  ciel. 

Ces  résultats,  qui  forment  une  des  plus  belles  décou- 
Tertes  de  l'astronomie  moderne ,  sont  dus  à  Dominique 
Cassini. 

373.  Nous  avons  vu  qu'il  existe  dans  le  moyen  mou- 
vement de  la  lune  ,  des  variations  séculaires  qui  doivent 
y  produire  à  la  longue  des  changemens  très'Considéra- 
bles.  Si  le  mou\6mcnt  de  rotation  de  la  lune  restait  too* 
jours  le  même  et  ne  participait  point  à  ces  inégalités ,  il 
cesserait  bientôt  de  contre-balancer  exactement  le  mou- 
vement  de  révolution,  et  la  lune  se  détournant  peu-à- 
peu  pour  nous ,  on  devrait ,  par  la  suite  dès  siècles ,  dé- 
couvrir successivement  tous  les  points  de  sa  surface  ;  mais 
la  théorie  a  prévu  d'avance  que  cela  ne  doit  point  arri- 
Ter.  Le  mouvement  de  rotation  de  la  lune  ,  indépendant 
de  ses  inégalités  périodiques  qui  affectent  le  mouvement 
de  révolution,  est  assujetti  aux  mêmes  inégalités  sécu- 
laires. Ces  mouvemens  s'altéreront  donc  peu- à  peu  par 
4es  mêmes  périodes  en  se  contre-balançant  toujours  ,  et 
la  face  de  la  lune  opposée  à  celle  qu'elle  nous  présente; 
nous  sera  éternellement  cacbée. 

CHAPITRE 
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Sur   la  JbrTiie  et  la   constitution  pli^sique  du 

sphéroïde    lunairem,    ;    .  -  > 

5/4,  J^  ptTB  avons  vu  dans  l'.'^rtîclcSsS  ,  que  le  rapport 

des  rayons  de  la  lune  et  dé  la  terre'  est  k  fort  peu  prèii 

égal  à  Tt,  Si  nous  supposons  ces  deux. corps  sphérîques j> 

le  rapport  de  leur  voluhie  sera  égal  au  cube  du  rapport 

de  leurs  rayons,  c'est-à-dire,  à  r3î  ou  îV  ,  d'ôuirré-» 

suite  que  le  volume  de  la  lune  est  entrtrôn  la  quafàhtê^ 

fteupième  partie  du  volume  de  la  terre. 

On  a  trouvé  par  la  théorie  de  Pattr'astion  que  la  masse 

1 
de  la  lune  est  rg-r  ,  celle  de  la  terre  étan^t  prise  pour 

unité.  Ce  rapport  est  beaucoup  au-dessous  de  -h.  La  massa 
de  la  luae,  comparée  à  celle  de  la  terre,  ti^ést  donk^pa^r 
dans  la  proportion  de  son  volume,  et  pair  conséquent  sa 
densité  est  moindre  que  celle  du   globe  terrestre.  * 

On  a  encore  trouvé  par  la  théorie 'de  Vàttraction^ 
que  la  lune  n'est  pas  tout  à  fait  sphériqùe:  Elle  doit' être, 
comme  le  sphéroïde  terrestre  ^  xtu  peu  aplatie  à >  ses  pôle$ 
de  rotation ,  et  renflée  à  son  équateur.      •     '  . 

575.  En  oljiservant  avec  soin  le  disque  de  la  lune  lors^ 
qu'il  n'est  pas  entièreinent  éolairé.par  te  solieit ,  on  re;« 
marque  sur  sa  partie  obscure  des  points  'briU'ans,  dont 
la  lumière  s'agrandît  et  s'étale  peu  àppù  parle.ppogrèy 
des  phases.  Ces  points  ne  paraissent  >  jamais  qu'à  peu  de 
distance  de  la  partie  édairée  ;  el  lorsqu'ils.- sorît  aitejbartp 


par  la  lomiëre  générale ,  ils  sont  çonatamment  aecom-* 
igoéfl  d'une  ombre  pins  ou  moins  intense ,  qui  tourne  ^ttx: 
le  soleil  I  comme  ferait  une  ombre  portée^, c'est-à-dire^ 
de  manière  à  être  toujours  d^pbsé^  à  cet  ast/e. 

On  a  conclu  de  ces  phénomènes  que  les  points  dont 
il  ^^i»gh ,  $otX  des  montagnes  ^ui  s'élèvent  sur  la  surface 
de  la  lune,  et  dont  le  soleil  frappe  le  sommet  avant  d'é- 
clairer la  base.  Lorsque  ces  (montagnes  se  trouyent  sur 
le  bord  du  disque  d^  bi  lmie>  elles  ^  foraaeiK  des  dm- 
telures  scnsthles,  d'après  le  diamètre  dedquieUea  ea  ^  pu 
mesurer  leur  bauteur.  £Ue  est  pour  qudqueaMmes  d'etatre 
elles  de  plus  de  3ooo  mètres  (  i5oo  toises  ).  Les  méga- 
Ulés  qui  bérksent  la  surface  de  cet*  astre,  sont  pwpor- 
tioau^emeut  beaucoup  plus  sensibles  que  celies  de  Ao«re 
globe. 

Zj6%  Oa  cbserre  atmsî  aur  le  disque  lunaire  des  ppr- 
lîona  aasea  étendues ,  qui  ne  sont  janûâs  autant  éclairées 
que  les  auHres*  £11»  restent  loajours  plus  ou  moins  obscu* 
tes»  Il  parait  èsaes  nainrcldepcnêrquece^ont  desval- 
«Ma  0«  ^««««anlis  prefcades.  On  ks  uTaitd'abevd  prises 
|^>wr  4iKnfeei:$>UMkoa«Mae  3  srexiste  untonr  de  la  lune 
aïK^xvis^  ailianfhi'fa  seasable,  Qs>niMil  quiU  ne.  saurait  j 
«inkr  4e  Uqusée  a  sa  s«Ace;  car  «a  Aésaaatre  en  pbj- 
tiqiw  ^latji  sans  W  paUs  de  Fifa  phi  n  tarestre  et  des 
^M|><ur4  qpfti  sV  Uawift^  leaslei  liquider  qui  aotat  a  la 
$w4^Mt^  jk  la  lim  sa  ■ùlewaii.1  cm  ^peaia. 

Op»  ihlMMMUaPtti  piyiqpssssappasBBA  àoe  que  k  lune 
y»ra!»^t»»litJMN^tpurdtes<»<siarwêr.ae^Uahiesàc^ 
f|ai  |tfiykMlasaa^c»  Aflaeenv,  car  iknepoanraaeaC 
j  »Kywti  >  «à  par  ««»0|pcaiA  y  tww.  Tai*  doit  eue 
«niMt  à  la ^MT'^act' Jr  «m  ai«np.  et  3  y  lèsae  sans  doute 


r 


existé  :  il  est  possible  que  la  lune  ait  eu  autrefois  une 
«imosplirre  ,  qu^alors  elle  ait  été  liabitée.  Voilà  ce  qui 
la  fait  regarder ,  par  quelques  philosophes  >  comme  un 
monde  glacé  et  fidi. 

377.  Enfin  ,  on  a  quelquefois  aperçu  sur  le  disque  de 
la  lune  des  points  luraineul.  qui  ont  brillé  pendant  un 
tems  plus  ou  moins  considérable  ,  indépendammait  du 
progrès  des  phases.  On  en  a  vu  de  semblables  ,  même 
pendant  des  éclipse!;  du  Soleil ,  lorsque  la  face  que  la  lune 
nous  présente,,  est  directement  opposée  à  cet  astre.  L'éclat 
de  ces  points  s'accroit  jusqu'à  tm  certain  terme ,  après 
quoi  ils  disparaissent  entièrement ,  et  brillent  quelquefois 
de  noureau  ,  après  des  inleryalleS  îrrégtilicrs.  Ces  cir- 
constances ne  permettent  pas  de  douter  que  les  points 
dont  il  s'agit  ne  soient  lumitieux  par  eui-mètnes.  Il  est 
très-probâ!:le  que  ce  sotit  désTolcans  qui  ont  des  inter- 
missions ,  comme  l'Etna  et  le  Vésuve.  L*e&tréme  rareté 
de  l'atmosphère  lunaire  ,  si  toutefois  elle  existe^  n'est  pas 
un  obstacle  à  ces  combustions ,  parce  quVm  confiait  des 
substances  qui  développent  dans  Ictir  igditton  le  gac  oad-- 
gène  nécessaire  pour  que  Icâi  ct^rps  pùissetit  brûi^. 
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CHAPITRE    XIV. 

JJea  éclipses, 

» 

S78.  il  OU  S  voîci  arrivés  à  des  phénomènes  qui  ont  ét^ 
pendant  long-tems  l'objet  de  la  frayeur  des  hommes , 
et  qui ,  par  le  progrès  des  lumières ,  n'excite  plus 'que  leur 
intérêt  et  leur  curiosité. 

Je  décrirai  d'abord  les  phénomènes  généraux  que  Ici 
éclipses  présentent  ;  nous  déterminerons  ensuite  les  cii^ 
constances  dans  lesquelles  elles  peuvent  arriver  ;  enfin , 
je  donnerai  les  moyens  de  les  prédire. 

Considérons  d'abord  les  éclipses  de  lune.  La  terre  étant 
un  corps  opaque  éclairé  par  le  soleil ,  projette  au  loin 
derrière  elle  une  ombre  dans  l'espace.  Quand  la  lune  entre 
dans  cette  ombre  y  elle  ne  reçoit  plus  la  lumière  du  ^leil, 
et  doit  par  conséquent  s'éclipser. 

379.  Si,  par  les  bords  opposés  du  disque  du  soleil^  on 
conçoit  des  lignes  droites  qui  rasent  la  surface  terrestre, 
comme  A  By  A' B' ,  voyez  fig.  86,  ces  lignes  représente- 
raient la  limite  de  l'ombre,  et  comme  le  soleil  est  beaucoup 
plus  gros  que  la  terre  ,  elles  se  croiseront  derrière  la  terre, 
de  sorte  que  l'ombre  aura  la  figure  d'un  cône  circulaire. 

Ainsi  lorsque  la  lune  entre  dans  celte  ombre  ,  et  qu'une 
partie  de  son  disque  est  encore  éclairée  par  le  soleil, 
cette  partie  n'est  pas  terminée  par  une  ligne  droite ,  elle 
a  la  forme  d'un  croissant  lumineux  dont  la  concavité  est 
tournée  vers  l'ombre.  La  même  chose  arrive  quand  It 
lune  commence  k,  sortir  de  Tobâçurit^i 
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SÈo,  Lorsque  la  Inné  approche  de  l'ombre  terre$tre> 
^Ile  ne  s'éclipse  pas  subitement ,  mais  sa  lumière  s'affai- 
blit peu  à  p^y  et  ce  n'est  qu'après  a^oir  passé  par  ceg 
clégradatîons  successÎTes  que  l'obscurité  est  la  plus  intense. 
.PourconceYoirce  pliénomène ,  il  faut  faire  attention  qu'ua 
-corps  opaque  placé  entre  un  objet  et  le  soleil ,  peut  ne 
le  lui  cacher  qu'en  partie  ;  alors  l'objet  est  moins  éclairé 
que  s'il  recevait  toute  la  lumière  de  cet  astre  ;  il  l'est  pluit- 
'  que  s'il  en  était  totalement  privé;  tl^ existe  donc  une  teinta 
.intermédiaire  entre  la  lumière  et  Vombre  pure.  C'est  ce 
^u'on  nomme  la.  pénombre^  Tel  est  l'effet  que  la  lune 
éprouve  en  approchant,  de  l'ombre  terrestre. 

Pour  trouvet"  les  limiter  de  la  pénombre ,  concevez  deux 
droites-  A'  B ,  AB'.  >  qui  rasent  aussi  là  sur&cede  la  terre 
et  du  soleil ,  mais  qui  les  touchent  de  dehors  en  dedans^ 
de  manière  à  se  croiser  entre  ces  deu:^  corps  y  ainsi  que 
le  représente  la  fig.  ^(7.  Les  angles.  E.BG,  E'B' G  détepr 
mineront  l'espace  compris  'par  là  pénombre,  c^r  d'un 
point,  situé  au-<lelà  ,de  ces  limites^  on  apercevrait  1^ 
soleil  tout  entier  ;  mais  d'un  point  L  qui  leur  serait  in 
'térieur,  on  ne- verrait  que  la  partie  A  L' du  disque  de 
cet  astre.  Cette  portion  visible,  diminue  depuis  la  ligne  E  B 
jusqu'à  la  ligne  CB^  où  elle  devient  tout  à  fait  nulle, 
et  par  conséquent  l'intensité  de  la  pénombre  va  en  croisc- 
gant  depuis  la  première  limite  où  elle  commence  ,  jus-^ 
qu'à  la  seconde ,  où  elle  se  confond  avec  l'ombre  pure. 

58 1.  Lorsque  la  lune  est  éclipsée  dans  l'ombre  de  la 
.terre  y  on  ne  la  perd  pas  tout  à  fait  de  vue.  Sa  surfiaice 
est  encore  faiblement  éclairée  d'une  lumière  rougeâtre  , 
à  peu  près  pareille  à  celle  que  renvoient  les  nuages  après 
le  coucher  du  soleil. ,  Cette  lumière  est  produite  par  les 
rayons  ^olaif es  réJQractés  d^xu  l'atokospUère  ;  et  iuûéclût 
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TOisiancei  clù  centre  de.  la  terre  au  sommet  du  cônie  d^omhr^ 

exprimées  en  rayons  terrestres^ 

Soleîl  "périgée  \    \    :    .     .     .     .     .     .     .        212,873 

Soleil  dans  là  moyenne  distance.    «     .     •  .       216,157 
Soieil   apogée  .     , 220,207 


''''283.  'La'' ''marche  de*  ces  Taleurs' montre  qtie  l'ombre 
allongea  lÉiesurè'qcie  le  soleil  s'éfoïgiie.'On  a  va  d'aîl- 
leairs  qeta  la  ^p1  us 'grande  distance  de  la  lune  à  la  terre 
n'est  que  de  63^9^145  rayons  terrestres,  c'est  -à-dirt 
beaucotk})  mtohiftrre^'tjtie  les  longueurs  précédentes  ;  aussi 
romlire'projtHée  par  là  terre  datii  Pesplatïe  ,  s'étend  Lien 
au-delà  de  rdrfSi!  *de  fci  lune  Vpârr  conséquent  si  cet  aslrc 
se  trdûTàif  ^f^feipîan^înême  dé  l'écTiptique  ,  îl  traver- 
serait  cette  ombre  à  chr;cuae  de  s^s  révolutions,  et  il  T 
aurait  tmisrhvmois  imB  éclipse  de  luné. 

aH^i.  Pour'  calculer.,  la  grandeur  des  éclipses  et  leur 
di.ire,  il  est  nécessaire  de  connaître  le  diamètre  de 
r«)ii»^rc  terrestre  a  recdroil  où  elle  est  traversée  par  l'orbe 
de  \i\  lime.  C'est  ce  qui  est  très  facile ,  car  soit  LL'  ,  cet 
orbite  supposé  çirculiûre^  le  demi .  diamètre  apparent  de 
Tonibre  vue  de  la  terre  à  celle  dislance  a  pour  mesure 
l*ângle  LT  C  qiiî'  est  lui-même  égal  à  la  dîIFérence  des 
anj^les  TLF,/!!^^!^.. Le' premier  de  ces  angles  estlapa- 
l'allai.e  borixopi^le  de  la  lune  3  le  second  ^  comme  oti vient 


en  emplcj-ant  toujours  ïa  parallaxe  môyenûc  24'',6  ,  dont  les  raria* 
lions  <oin  Insensibles  ,  ou  uura  les  longueurs  da  C^jaie  d'ombrt  ttlltt 
rjiu'elles  $e  uouveat  i'apport«ts  diiasle  tente. 
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'de  Icvoîr,  est  éeal  au  demi  diamètre  du  soîeîl,  dimUiaé  de 
la  parallâx.e.  Ces  deux  angles  élaat  connus,  l'angle  LTC  , 
ou  le  demi  diamëtre  deTomhre,  le  seracgalemenl.  Pour 
le  trouver,  il  s'agît  d'ajouier  la  parallaxe  dii  soleil  à  la 
parallaxe  de  la  lune,  et' de  retrancher  de  la  sômine  le 
diamëtre  apparent  du  soleil  (a). 

En  calculant  <sa  *  valeur  d'aprës  ^elle  que  nous  avdns 
Iroarée  précédemment  pour  la  plus  grande  parallaxe  dé 
la  lune ,  pour'  la'  mtiyenne  et  la  plus  petite ,  on  aura  W 
tableau  suivant.- 

Diamètre  de  r ombre  terrestre  à  la  distance  de  la  lune, 

'     \  luûe  apogée.  ».«».....•...        13932",» 
Soleil  périgée.  \   lune  dans  sa  moyenne'  distance.         i5oG2'',8 

V  luoe  périgée  •  / .   i676i",6  - 

Soleil  dans  «a  t-  làne  apogée .-...«  ^        ]4o33",6 

distance        <   iane  dans  sa  raoyeii^e  distante.         i5i6'V,a 
moyenne.      .(  lunè  périgée.  .  .  , .       .i6863",o 

C  Iqne  apogée  ...    .4 i4i3i",6.. 

Soleil   apogée.  <   lune  dan«  sa  moyenHe  distance.    >     t5^^i",*i 

\  Itne  jiérigée  .«......•<;       ly^Qi^'^o 


Le  plus  grand  'diamètre  apparent  de  lia  lunè  n'étant' 
que  de  6ao/'V  ôti  voit  qu'ail  peut  toujours  être  compris' 
et  cnreloppé  dans  Tombre  téi^estre ,  qui  l'excède' me  me* 
de  beaucoup.  Ainsi  toutes  les  îois  que  la  luné  tr|i-* 
verse  le  îcentre  de  cetta  mêine  ombre  ^  elle  doit*  être 
entièrenïént  éclipsée 

Le  tems  de  «a  demeure  daûs  fombré  dépend  de  la  dîT- 


»  • 


(a)  D'après  cette-  règle  ,  en  noqunaotp.la  parallaxe   du  soleil, 
X  celle  de  la  lune  ,  et  D  le  diamètre  apparent  du  soleil,  on  aura    1 

Pemi^^aïa^tre  dk  To^Abre  j^iyre  f  +  p  ■—  -j 


» 


99^  -^   9'  T  R'  O:  K  O  X  E  E 

ipk*eQCO  cleBon  diamètre  à  celqide  Toiiibre,  Bopr.  Fobtenif 
il  suffit  de  calculer  cette  difierence  ,  et  de  chercher , 
d'après  le  mouyement  horaire  de  la  Ime ,  combien,  08( 
^re  doit  mettre  de  tems  à  la  décrii;e. 

396.  Jusqu'ici  nous  n^avons  considéré  €pp  l'oialMne  pure} 
déterminons  maintenant  la.limite  deh^péaQiobr^.  l^ikAK 
^fy  9^9  ^T^^  droite  tangente  aux  bords  qppps^  de  mune  et 
4ii  spleil 9 LV représentant  l'orbe  delalopeyrangleli'TC 
fçra  1a  distance  de  la  pénombre  à  l'axe  C  T*  Qr  cet  ai^glt 
^tant  extérieur  au  triangle  G'  TL' ,  est  égal  à,  la  soBuif 
des  deux  intérieurs  T  L' G'  ^  L' G'  T  qui  lai  sont  opposa 
Le  premier  de  ceux-ci  est  la  parallaie  horizotitale  de  la 
lune ^  le  second. est  égal  à  G'  AT  +  C  TA ,  c'es^-Mire  k 
la  pairallaxe  du  soleil  plus  a^  demi  diamètre  dé  cet  astre 
TU  de  la  terre  ;  par  conséquent  l'angle  GT^h!  est  égd 
à  la  soinme  des -parallaxes  du  soleil  et  de  la  lune  ,  aug- 
mentées du  demi  diamètre  apparent  du  solefl. 

En  retranchant  dé  ce  résultat  le  demi4iamèitre  de  l'oiB? 
bre  pure>  on  aura  la  largeur  delà  pénombre.  Ge  demi  dia- 
mètre est  égal  à  Is^  $oiQR»e  de3  parallaxes  du,  scJeU.  et  de  la 
lune  diminuée  du  di^.p^ètre  apparent  du  ^ole^L  ;  par  cpn* 
séquent ,  le  dia^iètre  di^.^U  pénombre  est  e:f^çtel^ent  égal 
au  diamètre  apparent  du  soleil.  ; 

^$7.  Dai^ice  q\ii  précède  ,.  no  us  n'^Yiçns  ppinjt  e^  égard 
aux  réfractions  que  les  rayons  du  soleil  ds^c^e^t  en  trai 
versant  rfatmospUère  d^  la  terre».  Il  faut  maiintenant  dé- 
terminer  les  changemens  que  cet  atmosphère  apporte  dans 
les  résultats  que  nous  venons  d'obtenir. 

-  Lorsqu'on  fait  abstraction  de  l'atmosphère  ^  la  limiter 
de  Tombrè  pure  est  déterminée  par  le  rayon  A  B  qui 
t  uch^nt  1  s  bords  correspoA'Ians  delt  terre  et' du  soleil. 
G  est  alors  le  sommet  de  Tombre.  Mai?  si  l'on  a  égard  àl'at- 
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knosphëre  ie  la  terré  j  lé  rayon  lumineux  A  B  doit  être 
réfracté  au  f>oint  B ,  et  poursuivant  9bl  route ,  il  se  re>- 
ipliera  derrière  la  terre ,  de  manière  que  le  sommet  de 
l'ombre  pure  sera  moins  éloigné  qu'il  ne  serait  sans  cette 
circonstance.  Au-delà  de  celte  limite ,  on  commencera  à 
apercevoir ,  par  TefFât  de  la  réfraction ,  non  seulement 
le  bord  du  sôlé.it ,  mais  unezouede  son  disque  ;  eu  s'éloi- 
gnant  de  plus  en  plus  de  la  terre ,  le  disque  de  cet  astre 
transmis  à  travers  l'atmosphère  sera  tout  entier  vir- 
sible  sous  la  forme  d^un  anneau  lumineux  ;  en  s'éloignant 
encore  davaintage  y  les  rajons  partis  du  centre  de  cet  astre 
ne  raseront  plus  la  surface  de  la  terre  ;  ils  passeront  plue 
baut  dans  Fatmosphère  ;  et  enfin  ,  en  s'éloignant  encore 
davantage ,  le  limbe  extérieur  du  soleil  commenceraît-li 
sortir  de  Tatmosphère  terrestre  directement  et  sans  ré* 
fraction. 

588.  Il  est  tr^  <-  facile  de  déterminer  exaetement  -eek 
diverses  limites.  Pour  cela  considérons  fig.  89,  un  rayon  SB 
parti  du  bord  da  soleil ,  et  rasant  la  surface  terrestre.  La 
courbe  décrite  par  ce  rayon  autour  de  la  terre ,  supposée 
sphérique  ^  sera  symétrique  de  part  et  d'autre  ;  et  si  la  di- 
rection est  SO  lorsqu'il  entre  dans  Fatmosphère  9'  et  CV  L 
lorsqu'il  en  sort^  les  angles  BTI ,  BT'I  formés  aveekt 
tangente  T  T  ' ,  seront  égaux  entre  eux.  Or  Fangle  B  T I , 
ou  DTS,  est  à  fort  peu  près  égal  à  DBS^  on  à^la  ré- 
fraction horizontale  ,  parce  que  le  point  I  est  fort  peu 
clevé  au-dessus  du  point  B.  Ainsi  l'angle  BT'  f  est  aus^i 
h.  fort  peu  près  égal  à  la  réfraction  horizontale  ;  par  con- 
séquent Fangle  S I A ,  qui  exprièie  Finflexion  du  rayon-, 
est  égal  à  BTI ,  plus  BT'  I.^  ou  au  double  de  cette  même 
réfraction.  . 

£^89.  On  peut  donc  regarder  VeSeX  de  l'atmosphère 
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coqime  augmentant  de  cette  quantité  le  demi  diamètre 
apparent  du  soleil^  d'où  il  suit  que,  pour  trouver  la  dîs^ 
lance  du  sommet  de  l'ombre  pure  au  centre  de  la  terre, 
il  suffit  d'augmenter  le  demi  diamètre  du  soleil  du  double 
de  la  réfraction  horizontale ,  et  l'on  pourra  ^  avec  cette 
seule  correction  ,  employer  les  formules,  que  nous  avons  ■ 
.  trouvées  plus  haut.  Si ,  aulieu  de  considérer  le  rajon  SB 
comme  venant  du  bord  extérieur  du  soleil^  on  le  sup- 
pose parti  d'un  point  quelconque  du  disque  de  cet  astre  ^ 
situé  à  une  dislance  connue  de  son  centre  ;  eu  substituant 
cette  distance  au  demi  diamètre  du  soleil,  on  aura  l'éloi- 
gnement  de  la  terre  auquel  cette  partie  du  soleil  ccm-' 
mence  à  paraître.  On  connaîtra  aussi  successivement  les 
IcQUes  qui  deviennent  vibibU-s  pour  chaquje  élo.igneinent(a)* 

590..  C'est  peut- être  uo  effet  de  ce  genre  que  Saussure 
observa  sur  le  col  du  Géant  ,  lorsqu'il  vit,  pendant  pla- 
.Mem*s  .auils  d'été ,  l'horizon  environné  d'une  sorte  d'an- 
.•firnu  luiYiiucux.  l.c  peu  d'abaissement  du  soleil  à  cette 
époque  et  à  cette  ialitudc  ,  pouvait  compenser  le  peu  de 
distance  à  Uquc^lle  l'observateur  était  placé.  Cette  con-^ 
SÎdéri\tion  s'accorde  fort  bien  avec  ce  que  nous  avons 
déjà  dit  sur  ce  phéuomcne.en  traitant  du  xrépûscule  , 
da;is  rarliclc  27.1.  ,  .  „      .. 

391.  Jusqu'ici  nous  avons  supposé  Isi  lune  placée  exac^ 
.  tement  dans  Taxe  de  l'ombre  terrestre.  Elle  se  trouverait 
..eileclivement  sur  cet  .axe  dans  chaque  opposition,  si  elle 
tsc  mouvait  sur  l'éclipi^ique  j  mais  icomme  elle  s'élève  tan- 
tôt au-dessus,  de  ce  plan ^  et  tantôt  s'abais^se  au-dessous 
à  cause  de  la  déclinaison  de  son  orbite ,.  il  peut  arriver 


•    {•)  Voyea  la  note  7  à  la  fin  du  Jivw» 


I  • 
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qu'elle  n'entre  qu'en  partie  dans  l'ombre  die  la  terre  ,  ou 
qu'elle  l'effleure  seulement  par  son  bord  >  ou  enfin  qu'elle 
passe  tout  à-faît  au-dehors  sans  l'atteindre.  Dans  le  pro'^ 
mîer  cas  ,  l'éclipsé  est  partielle  ;  dans  le  second  ,  ellô 
prend  le  nom  Sappulse.  On  appelle  éclipses  totales  celle9 
ou  la  lune  se  plonge  toute  entière  dans  l'ombre  ,  et 
centrales  celles  oii  son  centre  coïncide  ayec  l'axe  mém4 
du  cône. 

Les  éclipses  centrales  ne  peuvent  arrÎTcr  que  lorsque  la 
lune  se  trouve  au  moment  de  l'opposition  dans  le  plan, 
de  l'écliplique  y  et  par  conséquent  dans  un  de  ses  nœuds. 

Pour  qu'il  y  ait  éclipse  totale ,  il  suffit  que  le  demi 
diamètre  de  l'ombre  terrestre  excède  la  latitude  de  la 
lune  augmentée  de  son  diamètre  apparent. 

Pour  qu'il  y  ait  éclipse  partielle,  il  suffit  que  le  demî-^ 
diamètre  de  l'ombre  terrestre  excède  la  latitude  de  la 
lune  diminuée  de  son  demî-diamètrè  apparent. 

Si  ces  deux  quantités  sont  égales  y  la  lune  ne  fait  que 
loucber  l'ombre  terrestre ,  et  il  n'y  a  qu'un  appulse.  Si 
la  seconde  surpasse  la  première  ,  il  n'y  a  pas  d'éclîpse. 

393.  La  latitude  de  la  lune  dépend  de  sa  distance  aux 
nœuds  de  son  orbite  ;  elle  augmente  à  mesure  que  la 
lune  s'éloigne  de  ces  points.  On  a  profité  de  cette  cir* 
constance  pour  calculer  la  distance  du  nœud  à  laquelle 
les  éclipses  cessent  d'être  possibles  ,  par  l'accroissement 
de  la  latitude  :  c'est  ce  qu'on  nomme  les  termes  éclip-- 

tiques. 

Pour  les  trouver  ,  il  faut  choisir  les  circpnstances  les 
plus  favorables ,  c'est-à-dire  j  celles  qui  donnent  au  dia- 
mètre apparent  de  la  lune  et  à  celui  de  l'ombre  terrestre. 
les  plus  grandes  yaleurs.  La  somme  de  ces  deux  quan- 
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r'ihre  elle  dans  l'espace.  Si  ces  diamètres  sont  égaux ,  1% 
pointe  du  cône  se  terminera. à  la  surface  de  la  terre ^ 
mais  si,  par  FelTet  de  Téloigaernent ,  le  dislmètre  apparent 
de  la  lune  est  moindre ,  l'observateur  verra  une  ïone  du 
soleil  qui  environnera  la  lune  comme  tin  anneau  lumi- 
neux. L'éclipsé  sera  centrale  et  annulaire. 'EoBn  y  si  la  terre 
ne  se  trouve  pas  exactement  sor  la  droite  qui  joint  Fonl 
de  ToLservateur  et  le  centre  du  soleil ,  il  pourra  arriver 
qu'une  portion  du  disque  éclairé^  soit  visiUe^  et  que  l'autro 
soit  cacbée;  alors  Téclipse  sera,  partielle^ 

595.  Les  éclipses  totales  sont  extrêmement  remarqua- 
bles par  les  ténèbres  qui  les  accompagnent ,  et  qu'elles 
portent  successivement  sur  tous  les  points  de  la  terre  ou 
l'ombre  de  la  lune  peut  atteindre  ,  précisément  comme 
on  voit  l'ombre  d'un  nuage ,  emporté  par  les  vents ,  par* 
courir  les  montagnes  et  les  plaines  ^  et  leur  dérober , 
pour  quelques  instans  ,  la  lumière  du  soleil. 

L'obscurité  qui  accompagne  les  éclipses ,  est  très  -  pro- 
fonde ;  elle  le  paraît  encore  plus  à  des  yeux  qui  sortent 
de  la  cîarté  du  jour  ;  aussi  remplit-elle  les  animaux  de 
frayeur.  Le  ciel  parait  comme  dans  une  nuit  profonde  ; 
les  étoiles  se  montrent  dans  tout  leur  éclat  ^  et  l'on  aper- 
çoit autour  de  la  lune  une  sorte  d'auréole  pâle  et  blan- 
cbàlre  que  l'on  croit  être  la  lumière  zodiacale ,  ou  Fat- 
mosplière  du  soleil.  Cette  obscurité  doit  durer  cinq 
minutes  dans  les  circonstances  les  plus  favorables.  Le  pre- 
mier rayon  du  soleil  qui  s'écbappe ,  la  dissipe ,  en  s'élan- 
jant  comme  un  trait  de  lumière. 

On  a  vu  précédemment  que  le  plus  petit  dîamètr^ 
apparent  du  soleil  est  de  5S36",3.  Le  diamètre  apparent 
de  la  lune  dans  sa  moyenne  distance .,  est  de  5797".  H 
est  donc  plus  petit  que  celui  du  soleil  :  ainsi  il  ne  saurak 

7 


y  di\à)t  à^éclipse  totale  sur  la  terre  ,  lorsque  la  lune  est 
an-'clelà  de  sa  moyenne  distance^i 

596.  Les  éclipses  de  soleil  soat  encore  modifiées  par 
l'élévation  de  la  lune  sur  l'horizon  ;  élévation  qui  aug- 
mente son  diamètre  apparent.  Ce  changement  combiné 
ayec  l'eiTet  de  la  parallaxe  ,  peut  augmenter  ou  diminuer 
la  distance  apparente  des  centres  de  la  lune  et  du  soleil  ^ 
c[e  manière  que  de  deux  observateurs  éloignés  >  l'un  peut 
Voir  une  éclipsé  qui  n'a  point  lieu  pour  l'autre  ,  à  raison 
irle  cette  seule  différence.  Si  ^  par  exemple ,  le  diamèU'e 
liorizontal  de  la  lune  est  peu  différent  du  diamètre  âp- 
{)arènt  du  soleil ,  il  peut  arrirer  que  l'éclipsé  soit  annul- 
lalre  pour  les  pays  oti  on  l^obsenre  le  matin  et  le  soir  ,  et 
qu'elle  sou  totale  poUr  ceux  qui  la  voient  à  midi.  £n  cela 
l^s  éclipses  de  soleil  différent  des  éclipses  de'  lune  ^  qui 
l^ont  les  mêmes  pour  tous  les  points  de  la  terre  situés 
dans  lliémisphère  opposé  au  soleil  ;  et  ces  phénomènes 
ainsi  modifiés  par  la  position  des  observateurs ,  par  la 
différence  des  distances  du  soleil  et  de  la  lune  à  la  terre  | 
et  par  hi  dislance  dé  la  lune  aux  nœuds  ^  doivent  éprou- 
ver de  très-grandes  variations.  Aussi,  à  raison  de  ce  grand 
«tiouibre  d'élémenS ,  les  circonstances  qm  les  accompagnent 
âont-elles  fort  difficiles  à  <:alculer.  On  peut  voir  dans  le 
Traité  des  Mouveraens  Célestes  de  Dionis  du  Séjour  ,  les 
ifnéthodês  analytiques  qui  servent  à  résoudre  ce  problème. 
Elles  servent  également  à  calculer  les    occultations  des 
étoiles  et  des  planètes  par  la  luneJ 

397.  Le  diamètre  apparent  de  Ift.  lune  parait  un  peu 
plus  petit  dans  les  éclipses  de  soleil  y  que  lorsou'on  l'ob- 
«erve  dans  l'azur  du  ciel.  C'est  un  effet  de  l'irradiation. 
Dans  le  premier  caS;  l'anneiiu  lumineux  qui 'environna 
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le  dîsqae  obscur  diminue  un  peu  sa  grandeur'apparente; 
dans  le  second  cas^  où  le  disque  lunaire  est  lumineux 
et  vu  sur  l'azur  du  ciel  comme  sur  un  fond  obscpur ,  il 
doit  paraître  un  peu  augmenté  ;  mais  on  ne  connaît  pas 
assez  les  lob  de  l'Irradlallon  pour  mesurer  exactement 
ces  eflTets.    - 

398.  U  arrive  quelquefois  dans  les  occultations  d'étolleg 
par  la  lune  ,  que  l'étoile  paraît  sur  le  disque  lunaire  pen- 
dant trois  ou  quatre  secondes  de  tems.  On  ne  coi:inait  pas 
bien  la  raison  de  ce  singulier  phénomène ,  qui  est  peut-être 
un  efiêt  de  l'Irradiation ,  ou  d'une  inflexion  produite  dans 
les  rayons  lumineux  par  une  atmosphère  extrêmement  rare 
dont  la  lune  est  peut-être  environnée.    Au   reste  on  est 
certain,  d'après  les  observations  ,  que  cette  réfraction^  si 
elle  est  réelle ,    est  au  moins  mille  fois   plus  Êiible  que 
celle  qui  est  produite,  par  l'atmosphère  terrestre  ;  et  comme, 
toutes  choses  égales  d'ailleurs ,  elle  est  proportionnelle  à  la 
densité  de  l'air,  Il  en  résulte  que  l'atmosphère  lunaire ,  si 
elle  existe  ,  est  plus  rare  même  que  le  vide  que  nous  for- 
mons dans  nos  meilleures  machines  pneumatiques. 

399.  Il  ne  nous  reste  plus -qu'à  trouver  le  moyen  de  pré; 
dire  les  éclipses  de  soleil  et  de  lune.  Cette  tentative  qui 
parait  en  quelque  sorte  téméraire  et  impraticable,  est 
cependant  très-£acile  ,  et  la  solution  du  problème  extrê- 
mement simple,  n  suiHt  de  trouver  une  période  de  tenu 
après  laqueUe  le  soleil  et  la  lune  se  trouvent  exactement | 
ou  à  fort  peu  près ,  dans  les  mêmes  positions  pAr  rapr, 
port  au  nœud  de  l'orbe  lunaire  ;  car  après  cet  intervalle, 
les  mouvemens  de  ces  astres  recommençant  $lç  la  même 
manière ,  les  éclipses  qui  en  dépendent  devront  aussi  se 

reproduire  à  -  peu  -  près  dans  le  même  prdre  et  successi- 

■  «...  - 

venieut.  Il  ne  peut  s'y  trouver  de  différences  que  celles 


à  chercher  une  semblable  période  ,  et  pour  la  trouver  ^ 
*l  suffit  d  acçç^deç  .k.^^eTolyUQff  ^^^^^^  li^nj  et 

U.réyolutio».5j^A<?^^5H^  d^;ç«?,i^^^^^^^^^^      ^^  ,    ^   ^^^..^.   ^^ 

.  pr  on  a;W  FS^^4<Wl»^Jl^ft*^1fe /^^itftlij^jj^j^y^^ 
i^^ue  de  lô  rMe-.^M.dft  m^^5^î|^if.ftUa(.JCfiï9^^ 
synodique  4w,ii®)ft4s.A^ -^WA^ÇÂiÇe^^fift^.  SSWlW^ 
sani  entre  eîte^  ,r»i,  felçt,  pe.^  ju-fi^  r,  pfigHg^  ASb  ffltià  /^îtâi 
c:cst-à-dir«  qviAVtihi pl^^  ^"^^imm  yjft  99^^àhi^ 
lune  est  revenu  dix. -neuf  fois  à  la  mAv^^^ JWBJiiQB 
par  rapport  au  soleil.  La  différence  est  o**,45i 83,  comme 
on  peut  s'en  assurer  très- facilement.  Or  223  mois  lunaires 
représentent  6585^,321124,  ou  i8  années  tropiques  et 
1 1  )ours  :  ainsi ,  après  cet  intervalle  ,  toutes  les  éclipses , 
soit  de  soleil,  soit  de  lune,  doivent  apparaître  aussi  dan$ 
le  même  ordre  ;  ce  qui  donne  un  moyen  simple  de  les 
prédire ,  lorsqu'on  connaît  celles  qui  ont  eu  lieu  dans  la 
période  précédente.  — — *^     *  .  -  —  -*.• 

Mais  les  rapports  dont  il  s'agit  n'étant  pas  rigoureu- 
sement exacts,  cette  loi  ne  peut  être  regardée  que  comme 
une  approximation  ,  et  Tordre  observé  dans  chaque  pé- 
riode ,  doit  s'altérer  à  la  longue  ,  ce  que  l'expérience  con- 
firme. Cependant  on  s'en  sert  pour  trouver  à -peu -près 
les  époques  des  éclipses ,  et  l'on  calcule  ensuite ,  par  les 
tables  astronomi<|ues  ,  l'instant  précis  auquel  elles  doi- 
vent arriver. 

Une  autre  cause  d'altération  provient  des  grandes  iné- 
galités séculaires  ,  dont  nous  avons  ^  plus  haut  ^  déve- 
loppé l'existence,  et  qui ,  dans  l'immense  durée  de  leurs 
cours ,  changent  sensiblement  les  valeurs  des  petites  né- 

ce  2 
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Pour  obsçr^LeE..  la  direction  ,_on  .se  sert  de  VaiguUIe 
aimantée,  que  Ton  nomme  boussole  ou  compas  de  mer. 
On  sait  par  ^xpQ>'îen/;;e  Au!wi  «bf^rrQau  çle  fer  aîmanlc  et 
librement  suspenqii ,  se  uîrîge  <le  luî-mèmc  du  nord  au 
sud  ,  si  non  exaciefnent ,  du  moins  à  fort  peu  près.  En 
c5tt*JrtifnYiè  5?ltê^dlrec^^^^  presque  coàsiatifé*; 

«TGe^cô^o*Mdlr1la\«r«Vy  ^ï^^  eMwarriable' /  oti  détermine 
l'angle  que  celle-ci  fait  avec  la  première.  On  connaît  aipà 
le  sens  dans  lequel  le  vaisseau  a  marché  >  ou  ^  dans  le  lan- 


mesure  que  le  navire  avance  :  et  après  un  certain  tems . 
[ui  est  oraïaaivcment   dune  demi  minute,  on  .mesyre^ 

14  iQ^ffiieuf^que'  Pon  k  filée.  En  supposant  le  flotteur  immo- 

,-jr  y  -î'i'     ;  r.*;:".  jf";  ',;     •  ;•  ■  t    ^  i^'n-^-    i..:--,.  J.:'v."'  J. 


a 


navu-e . 


Litç  ,  cette  Idnciicm*  indique  le  chemin  f^^it.nar  le. 
dans! 'intervalle',  et  tom  en  conclvit proporlionueïlcviejilf 
ïe|  èhemin  •qu'il  doit  faire  pendant  un .  tems  plus  consi- 
érable.  ,  '  .    . 

Pour  *  faciliter  cette   opération  et  pouvoir  mesurer  ;U, 

•  .  r  •  ••..■  • 
!>•.  r>«N  r-,  ■■»■»  --■  Y  .;  ■!  .■■!•»..•  ••!■  il.k..  ...  , 
1     ...  ..I....  — ^^^^ — .. ■  -    --■  j  -  »  .      ■■  ■  ■  ■         ^  ■ 


..  (a)  ^a-  saarche '^u  >a^ssean  ne  se  fak/^f^'HMJQnns  sdivant  1« 4i- 
lection  de  s^  qmlle  j  ccl^  n'est  ainsi  qu^e^quond  on  a  le  Tentarnère), 
mais  le  pli^s  souvçnt»  le  vent  n'étant  pas  directeniucnt. favorable  à  la^ 
i^iile  'que  l'onveut  sÛîtVc  ,  on  se  irouvé  oblige  d'orienter  les  voiles' 
obliquement ,  et  le  vaisseau  s'avance  »iîi9Î  dât^s  fine  dii*c'ctio&'  obhqdé^ 
in/ii^  comme  il  fend  la  mer  avec  force,^  il  Ififtse; toujours  ddrn^fe  .lui 
i\ne  trace  qui  snbsisto  fort  long  -  tems.,  et .  q,i?i  indiq,iie  s^  T.^rit^blt 
direction  :  c'est  cette  trace  qu'on  relevé  avec  là  bonssole. 


■'    •• 
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famgùeur  de  la  corde  ,  même  dans  l'obscurité' de  la  nuit , 
on  la  partage  en  intervalles  égaux,  par  ;de8  nqguds  dont  la 

distance  eit  la  36o*"**  partie  d'une  lieue  marine ,  ou  en- 
viron- iS^yUS  (47  pie<&i).    On  estime. le  .temps  par  le 

moyen  d'un  sablier  qui  se  yuide  .préGisémeQt  dans  une 

demi  minute. 

Cette  métbode  suppose  que  le  flotteur  reste  £xe  et  immo- 
bile sur  la  surface  de  la  mer  y  au  lieu  où  oa  ^'a  jeté.  Cela 
31'est  jamais  vrai  à  la  rigueur  ^  et  quelque  soin  que  Ton 
prenne  à  filer  te  cable ,  on  ne  peut  éviter  de  produire 
vne  faible  résistance  qui  rapproché  un  peu  le  flotteur. 
De  plus  y  les  courâns  qui  se  rencontrent-  souvent  dans  la 
mer ,  doivent  lui  comniuniquer  toute  leur  vitesse,  et  ^  sui- 
vant les  circonèltances ,  l'éloigner  du  navire  y  où  l'çn  rap?* 
prochër.  Aussi ,  entre  les  tropiques ,  où  les  rents  alises 
produisent  des  courans  constans ,  a-t-on  vu  quelquefois 
'des  pilotes  y  trompés  par  leur  éstijne ,  altérer  la  durée  de 
leur  sablier,  où  la  distance  de  leurs  noeuds. 

On  voit  donc  que  ces  méthodes  sont' extrêmement  im- 
parfaites 'y  cependant ,  en  les  employant  avec  défiance , 
on  peut  encore  les  regarder  comme  une  approximation 
utile.  Connaissant  la  Vîféfsse  dur  haviiie  ,  on  trouve  le  che- 
min qu'il  a  fait  sur  chaque  rumb  de  vent  qu'il  à  parcouru  , 
et  en  portant  ces  résultais  sur  une  carte  ,  depuis  le  point  de 
départ,'  oii  voit  le  lieu  où  le  navire  doit  se  trouver.  Mais 
si  Les  navigateurs  ne  rectifiaient  ce  procédé  par  toutes  les 
ressources  que  leur  donne  l'expérience ,  ils  s*exposeraient 
à  de.  grandes  erreurs  ,  et  courraient  les  plus  grands 
dangers. 

4o3.  Les  montres  n^annes  offrent  une  comparaison  beaii- 
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coup  plus  sûre  :  on  peut  a  chaque  instant  trouTcr  Iliem 
par  la  hauteur  du  soleil ,  ou  par  celle  des  étoile»,  dont  l'as- 
cension droite  et  la  déclinaison  sont  connues.  La  différence 
des  heures  comptées  an  même  instant  à  bord  du  narôe  | 
et  sur  le  premier  méridien  ,  donne  la  différence  des  lon- 
gitudes \  et  comme  la  latitude  peut  être  facilement  oIh 
serrée  ^  on  a  toutes  les  données  nécessaires  pour  troni er 
-le  lieu  du  navire  sur  le  globe  terrestre. 

Mais  les  montres  marines  sont  encore  trop  rares  pour 
pouvoir  être  généralement  employées.  D'ailleurs  ,  quelque 
soin  qu'on  ait  mis  à  les  construire ,  il  serait  imprudent  de 
fi'y  abandonner ,  pubqu'une  infinité  de  causes  imprévues 
peuvent  déranger  leur  marche.  11  faut  donc  chercher  en* 
€ore  quelque  moyen  plus  sur  et  plus  invariable^  qui  puisse 
servir  a  les  vérifier  et  à  les  remplacer.  On  obtient  tous  ces 
avantages  par  les  observations  astronomiques. 

4o4.  On  peut  d'abord  employer  pour  cet  objet  les  obser» 
vations  des  éclipses  :  celles  du  soleil  sont  préférables  à  cet 
égard  à  celles  de  la  lune  ,  parce  que  l'instant  où  elles 
commencent  et  celui  ou  elles  finissent^  peuvent  être  obser- 
vés  avec  beaucoup  de  précision.  Les  occultations  des  pla- 
nètes et  des  étoiles  offrent  le  même  avantage  ;  mais  les 
éclipses  de  lune  laissent  plus  d'incertitude ,  parce  qull 
est  impossible  de  déterminer  bien  exactement  l'instant  ou 
la  lune  entre  dans  l'ombre  de  la  terre  ^  et  celui  où  elle 
en  sort. 

Lorsqu'on  a  observé;  le  commencement  et  la  fin  d'une 
éclipse ,  l'immersion  et  l'émersion  d'une  étoile  ou  d'une 
planète  derrière  le  disque  de  la  lune  ,  on  en  déduit  l'heure 
de  la  conjonction  vraie  en  lems  solaire.  Quand  6n  con- 
fiait cette  heure  pour  deux  pays,  coipm»  elle  doit  corr 
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rèsponite  au  mèmér  îmtaot  physique^  bt  difiSrence  Aeâ 
tems  donne  la  àifSérence  de^  longitudes  (a).  £i>  mer  ,  oit 
Ton  n'a  d'observtttion  que  celles  cpaà.  sont  faites  à  bord^  en 
a  recours  aux  tables  de  la  lune. 

Ces  tables  donnent  d'avance,  ayec-  une  grande  j^cisicm^ 
llieure  que  l'on  compte  au  moment  de  réclipée  sur  le  pre- 
mier méridien.  Il  ne  s'agit  donc  que  de  trouver ,  par  Tob-* 
servation,  l'heure  que  l'on  compte  au  même  instant  sur 
le  navire  >  ce  qui  n'a  aucune  difficulté. 

On  A  soin  d'indiquer  ces  phénomènes  dans  la  connais* 
sance  des  tems  et  dans  les  afananachs  nautiques  ;  loait 
ils  ne  suffisent  pas  encore  aux  besoins  de  la  navigatîoni 
Il  importe  d'avoir  des  méthodes  que  l'on  puisse  appliquer 
tous  les  jours  ;  et  dont  on  puisse  multipliei*  et  vérifier  les 
applications* 

4o5.  Pour  remplir  toutes  ces  conditions  ^  on  a  eu  l'idée, 
extrêmement  heureuse ,  de  comparer  les  positions  suece»- 
sives  de  la  lune  aux  étoiles  f  nou  pas  seulement  à  ccHeif 
qu'elle  éclipse  ^  mais  à  ccUes  près  desquelles  elle  passe. 

En  effet ,  le  mouvement  de  la  lune  étant  très  -  rapide.» 
les  positions  de  cet  astre ,  par  rappiorf  aux  étoile»  qui  se 
rencontrent  sur  sa  route ,  ne  restent  pas  long  -  tems  les 
mêmes  ;  chacune  de  ces  positions  répond  donc  à  un  ins-^ 
tant  déteripiné  ,  et  forme  dans  le  ciel  comme  une  espèce 
de  phénomène  suLîu  On  peut  prévoir  les  positions  par 
les  tables ,  pour  le  premier  méridien.  On  peut  les  obser- 
Ter  à  bord  du  navire  y  et  la  dilTérence  des  heures  donnera 
celle  des  longitudes. 

(a)  On  troavera  dans  FouTrage.de  Dionis-dn-Sëjoar ,  sur  le«  mon* 
vemens  célestes ,  toutes  les  méthodes  analjtiqaes  nécesMÛres  sur  àèt 
ebjet. 


r 
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eomptie  aa  même  instant  sur  le  premier  f|iérid|i4^ii^  fllB^r* 
être  augmentée  ou.  diminuée  de  tout  le  tema.qaela^luB» 
emploie  à  décrire  ui^  degré  dans  le  ciel  ;  mais  si  l'on 
employait  le  soleil  y  dont  le  mouvement  est  eomtou.  treixe 
Ibis  moins  rapide,  la  même  erreur  d'un. degré  donnerait 
sur  le  tems ,  une  erreur  treize  fois  plus  considérable. 

C'est  9  sans  dou^e^  ^ne  des  plus  belles  opérations  de 
l'homme,  d'avoir  réussi  à  connaître  sa  position  et  sa  route^ 
au  milieu  de  Timmensité  de»  mers ,  lorsgu'il  n'apperçoii 
plus  autour  de  lui  que  l'eau  ^  Le  ciel.  Les  moyens  assurés 
^'il  a  pour  y  parvenir yjtâ  ont  esté  donnés  pas;l'astr(K 
nomie.  .  ■  ^ 


m  ■ 
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CHAPITRE     XV  L 

De  Vinfluence  de  la  lune  sur  lefLux  et  le  reflux  ék 

la  mer. 

407.  X  uiâQtJE  j'ai  commencé  &  rapporter  les  appIicatioiUL 
qui  peuvent  intéresser  les  navigateurs  ,  je  ne  dois  pag 
omettre  un  phénomène  extrêmement  remarquable  sur  le» 
quçel  la  lune  parait  avoir  une  trës*grande  influence.  J« 
Teux  parler  du  flux  et  du  reflux  de  la  mer. 

Deux  fois  par  jour  l'océan  se  soulève  et  s'abaisse  par  ua 
mouvement  d'oscillationrégulier.  Les  eaux  montent  d'abord 
pendant  environ  un  quart  de  jour  ;  eQes  inondent  ainsi  leg 
rivages^  et  se  précipitent  dans  l'intérieur  des  fleuves ,  jus-» 
qu'à  de  grandes  distances  de  leur  embouchure  :. ce  mou- 
Tement  se  nomme  le  ^^x.  Lorsque  les  eaux  sont  parvenues 
À  leur  plus,  grande  hauteur ,  elles  ne  restent  dans  cet  état 
-que  quelques  instans  :  c'est  le  moment  de  la  haute  mer.  Peu 
il  peu  elles  commencent  à  descendre  par  les  mêmes  pério- 
des qu'elles  avaient  suivis  dans  leur  accroissement.  Elles  se 
retirent  et  abandonnent  les  lieux  qu'elles  avaient  inondés. 
Ce  mouvement  se  nomme  le  reflux  \  il  dure  à-peu-près  un 
quart  de  jour  ;  les  eaux  arrivent  ainsi  à  leur  plus  grande 
Répression  ^  et  y  restent  pendant  quelques  instans.  C'est  le 
mon^nt  de  la  basse  mer.  Bientôt  le  flux  reconmience  par 
les  mêmes  périodes  ^  en  suivant  exactement  les  mêmes  lois. 

4od.  Ces  mouvemens  dé  la  mer  peuvent  être  augmentée 
par  faction  4es  yentSi  w»  'ik  n^  l^w  dolyent  pa«  Uuir 
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existence  ;  car  on  les  obserre  également  par  le  tems  le  plus 
calmé  et  Te  plus  serein.  D'ailleurs  leurs  périodes  sont  si  ré- 
glées et  si  constantes ,  que  l'on  s'en  sert  pour  prévoir  le 
retour  du  £tux  et  du  reflus.  Cette  constance  indique  évi- 
demment  une  cause  régulière  et  durable  qui  exerce  pério^ 
4iquement  ses  eilètB»  Pour  la  déeouVrîr  y  il  ^}il  pbsenror 
long- tems  les  pbénomën^ ,,  .en  suivre  tous  les  développe  • 
mens  ^  et  trouver  les  périodes  auxquelles  leurs  moindres 
variétés' sont  assujetties.  On  peut  cbercber  ensuite  à  re- 
connaître dans  leur  màrçbc ,  la  nature  des  causes  qui  kti 
produisent.  Or ,  en  examindiit  ainsi  les  'phéntmiënés  dà 
fiûx  et  du  reilux  de  la  mer  ^  on  trouvé"^  jùsquesdkns  leurè 
plus  petits  délaîls/dës.rapport^  marqués  avec  les  conjonc- 
tions de  la  lune  et  du  soleil^  Finfluénce  de  là 'lune  j  est 
sur-tout  sensible.  '    '     •  » 

Cela  se  voit  d'abord  par  les  intervalles  de  tetarte  rctenirg. 
Ces  intervalles  ne  sont  pas  tot^urs  exaclemeàties-mémes:^ 
mais  ils'ont  cependant  une  duréo  moyenne  ddnl:  i(ss'écar«- 
tent  peu  >  et  qui  est  i^,o35o'5o.  P<endant  ee  tems ,  il  .y  a 
deux  basses  mers  et  deux  pleines  merer.  Or  c'est  précisé*- 
ment  le  tems  que  la  lune' emploie  pour  revenir  au  mé^ 
ridien  par  l'effet  de  son  moyen  mouvement ,  ejL  cette  pé- 
riode du  flux  et  du  reflux  peut  s'appeler  un  joih*  lunairei» 
On  voit  donc  que ,  si  la  pleine  mer  a  en  Ik^  -aujour** 
dliui  dans  un  port  ,  à  o^ ,  demain  elle  airîvera  Ji 
o^,35o5o  y  après  démain'a  b^-yotoo,  et  ainsr ' suecessive- 
ment  en  retardant  de  o^,35o5o  J'màîs  dans  intervalle  ,  il 
y  aura  une  autre  pleine  mer ,  que  l'on  pourra  îiommer 
la  pleine  mer  du  matin ,  et  Ijui  arrive  le  pn  mter  îour  à 
s'*,  17 525;  le  second  jour  à  5^175254.0  ,35o5o,  et  ainsi 
suite.  ..=   .''. 

409.  Cependant  cette  marche  (up^  s'observe  pôs  esAC; 
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tement.  Le  retard  journalier  d'âne  marée  sur  l'aàtré  'eét 
quelquefois  un  peu  plu&  grand  quâ  o^,35o5o:'^  et  <{aelf|neF* 
fois  il  est  moindre^  mais  cela  ne  fait  que  montrer  env 
core  mieux  l'influence  db  la  lune  sur  ces  phénomënes^^ 
car  cet  astre  n'a-  pas  'ifk^plus  une  marche  Tégulièr«  ;'îl 
est  assujetti  à  plusieurs%lëgalités ,  qui  sont  dans,  un'  acr: 
cord  admirable  avec  les  retards  et  les-  variétésque  letnia«> 
rées  éprouvent^  On  peut  donc  regarder  cette  action  de 
la  lune,  quelle  que  soit  sa  nature  ^  comme  une 'Vérité  .inâ>n- 
teslahle.  • 

4io.  Mais  la  lune  n'agijt  pas  seule  sur  les  marées  i  le 
soleil  a  aussi  sur  elles  une  influence  sensible.  On  remarque 
constarament'que  leà  plus  grandes  marées  ont  Keu- dans  les 
syslgies  ^  et  les  petites  dans  les  plu»  quadra;iup6s  ;  ensorte 
que  la  seule  observation  des  phases  de  la  lune  peut  feire 
prévoir  leur  retour. 

4ii.  Ces  phénomènes  augmentent  d^intensité  quand  la 
luiie  et  le  soleil  sont  plus,  près  de  la  terre  ;  ils  diminuent 
quand  ces  ^stres  s'éloignent  :  maîsi  même  dans,  cet .  eSkt 
secondaire^  l'action  de  la  lune  conservera  sa  supériorké^ 
et  les  variatioi!ks  de  ses  distances  y  seront  sur- tout  sensibles* 
£nfin  les  déclinaisons  des  deux  astres  y  produisent  aussi 
des  modifications. 

4 12.  Tout  ceci  doit  s'entendre  d'une  mer  très  -  étendue 
et  libre  de*  toutes  parts  y  comme*  l'océan.  Dans  de.  petites 
mers  et  près  des  rivages,  le^  mouvemens  des-  eaïut  peuvent 
être  gênés  et  contrariés  par  les  obstacles  qu'ils:  rencon- 
trent^ et  les  instans  des  maréjBS  varient  suivant  1  s  tems 
nécessaires  pour  que  les  ondulations  se  propagent.  C'esf 
ce  qui  arrive  dans  nos  ports ,  quoiqu'ils  soient  situés  sur  l€^ 
même  océanv  L'heure  de  la  haute  mer  est  fort  différent^ 
de  l'un  k  l'autre ,  quoique  cgnsiaute  dans  chaque  port^ 
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A  Dankerqne,  par  exemple,  la  pleine  mer  a  lieil  un  âeoA 
jour  après  le  passage  de  la  lune  au  méridien  ;  à  Saint» 
Mâlo ,  c'est  un  quart  de  jour  ^  au  Gap  de  Bonne  -  Espé" 
rance,  c'est  o;,o62.5.  L'heurt  db  oii  phénomène  arrive 
le  jour  de  la  nouvelle  luae  V.^^f^elle  VétablUsement  du 
port.  C'est  de  cette  époque  qu%'!aut  partir  pour  calculer 
les  retards  successif  des  marées  d'un  jour  à  l'antre ,  et 
les  inslans  auxquek  elles  doivent  arriver.  • 

4i3.  On  voit  donc  que  les  influences  de  la  Inoe  et  du 
4K>leil  sur  les  mirées ,  sont  modifiées  par  les  positions  res^ 
pectives  de  ces  deux  astres^  par  les  variations  de  leurs 
idistances  à  la  terre,  par  leurs  déclinaisons,  et  enfin  par 
les  objets  de  tous  genres  que  les  circonstances  locales 
opposent  au  mouvement  des  eaux.  C'est  l'enseinble  de 
de  toutes  ces  causes  qui  détermine  la  hauteur  totale  des 
marées  dans  ebaque  port.  Je  ne  parle  pas  de  Fefiet  pas^ 
fager  des  vents ,  qui ,  en  soulevaut  la  mer  au-dessus  de 
son  véritable  niveau ,  peuvent  produire  des  inondations^ 
et  causer  de  grands  ravages. 

4i4.  Plus  la  mer  s'élève  lorsqu'elle  est  pleine  ^  plus  elle 
descend  dans  la  basse  mer  suivante.  On  appelle  /narée 
totale  la  demi  somme  de  deux  pleines  mers  consécutives 
au-dessus  du  niveau  de  la  basse  mer  intermédiaire*  La 
plus  grande  valeur  de  cette  marée  tolalfc  à  Brest ,  est 
5™,888.  Elle  a  lieu  dans  le  sysigies.  La  plus  petite  est 
^™>7^9*  ^^  *  ^^^^  ^^^^  ^^^  quadratures. 

4i5.  Il  serait  très -important  d'avoir  des  observations 
aussi  exactes  pour  tous  les  autres  porls  ;  mais  par  mal- 
heur ,  elles  manquent  encore  ,  et  l'Institut  national  a  cru 
devoir  appeler  sur  cet  objet  Tattention  de^  hommes  éclairés 
-qui  habitent  les  villes  maritimes.  11  suffit  d'établir  une 
colonne  verticale  portant  une  division  métrique,  et  d'ob- 
server 
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server  chaque  jour  ,  ou  du  moins  assez  souvent^  Theure. 
précise  de  la  haute  et, de  la  hasse  mer;  et  le  point  de 
la  plus  grande  élévation  et  du  plus  grand  abaissement  des 
eaux  y  mais  comme  la  hauteur  dé  la  mer  varie  très-len- 
tement en  approchant  de  ces  termes  extrêmes ,  il  faut 
pour  la  déterminer  avec  exactitude  ,  employer  des  obser-^ 
valions  correspondantes  faites  avant  et  après,  lorsque  la 
mer  a  atteint  la  même  hauteur.  Si  ces  observations  sont 
peu  éloignées  du  maxinram  ou  du  minimum  ,  la  haute 
eu  la  basse  mer  répondra  au  milieu  de  Fintervalle  qui 
les  sépare ,  mais  il  faudra  poup  cela  qu'elles  ne  soient 
pas  trop  distantes.;  car  on  tomberait  ainsi  dans  des  erreurs' 
très-graves,  parce  que  la  nUer  emploie  un  peu  plus  d^ 
tems  à  descendre  qu'à  monter ^  A  Brest ,  cette  différence- 
s'élève  à  neuf  ou  dix  minutes. 

4 16.  La  théorie  de  l'attraction  a  fait  connaître  la  cause 
du  flux  et  du  reflux  de  la  mer.  Elle  a  donné  le  moyen 
de  calculer  toutes  les  variations  qid  doivent  s'yprodtdrc  ; 
elle  a  appris  comment  on  peut  les  prévoir.  Les  oscilla- 
tions de  la  mer  se  sont  ainsi  trouvées  liées  aux  monre- 
mens  célestes  ,  et  ils  ont  ^ervi  à  eh  faire  mieux  connaître 
]^lusieurs  points  importans.  Je  donnerai  plus'  tard  une 
idée  de  ces  rapports ,  que  l'on  ne'saul>ait  approfondir  sans 
le  secours  de  l'analyse.  Je  me  bornerai  à  engager  de  nou- 
Ycau  les  personnes  écUîréeà  qui  habitent  les*  côtes  ,  à  mul- 
tiplier les  observations  sur  ce  sujet  important  (a). 


(a)  Voyez  le  rapport  fait  par  Levéqae  à  l'Institat  m^tional ,  pour 
diéterminer  les  observatiooa  qu'il  importe  de  faire  sur  les  marées 
dans  les  ^différeos  ports.  Fatis^  prairial,  an  11. 
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CHAPITRE    XVII. 

De  quelques  périodes  astronomique^  usités  dans  Ut 

chronologie. 

417.  Xjss  mouvemens  de  la  lune;,  combinés  ayec  ceux 
du  soleil ,  servent  y  dans  la  chronologie  ^  pour  fixer  les 
époques  de<$  événernens  historiques.  .On  a  imaginé  à  cet 
effet  diverses  périodes  astronomiques  ,  que  Foa  nomme 
cycles.  Comme  il  est  utile  de  les  connaître ,  je  vais  don- 
ner une  idélB  de.  Leur  formation  et  de  leur  usage. 

La  première  se  nomme  le  cycle  solaire.  C'est  une  pé- 
riode  de  vingt-huit  années  juliennes ,  après  lesquelles  les 
jours  de  la  semaine  reviennent  dans  le  même  ordre  aux 
mêmes  jours  du  mois.  En  effet ,  la  semaine  étant  composée 
de  sept  jours.,  chaque  année  commune  ,  de  Z^5  jours, 
contient  52  semaines  et  un  jour  de  reste.  Si  toutes  les 
années  étaient  de  celte  durée  ^  les  restes  formeraient  une 
semaine  en  sept  aus  ;  mais  les  bissextiles  qui  reviennent , 
de  quatre  en  quatre  ans ,  interrompent  cet  ordre  ,  parce 
qu'elles  sont  un  jour  de  plus;  ce. n'est  qu'après  sept  bissex- 
tiles ,  on  quatre  fois  sept  ans,  que  le  cercle  entier  de  ces 
inégalités  se  trouve  révolu  ,  et  il  en  résulte  une  période 
de  28  ans  pour  la  durée  du  cycle  solaire.  En  cela  Ton 
n'a^point  d'égard  à  la  suppression  séculaire  de  U  bissç^^tile 
prescrite  par  la  réforme  grégorienne. 

4 18.  La  seconde  période  fie  nomme  le  cycle  lunaire,  Cest 
nti  intervalle  de  dix-neuf  années  j'uliennes  ^  d^rè$  lequel 
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les  nouvelles  lunes,  et  les  différentes  phases  qui  les  suivent ^ 
reviennent  aux  mêmes  joui^s  de  Tannée.  En  effet,  la  du*., 
rée  cle  la  révolution  sjnodique  de  la  lune  est  Q^ijôSoSHS. 
Ainsi   535   révolutions  de  ce  genre  font   69591,688180; 
c'est-à-  dire  ,  à  fort  peu  près ,  la  même  somme  que  les 
dîx-neuf  années  juliennes  de  3G5',25  5  car  celle-ci  don^ 
nera    6939)^75.  La  différence  est  de  0^,06182.  Celte  pé- 
rîod.e  a  été  autrefois  en  usage  dans  la  Grèce.  Maintenant 
que  l'astronomie  est  perfectionnée,  nous  trouvons;  avec 
raison,  plu^  commode  et  plus  simple  de  n'employer  pour 
la  mesure  du  tems  que  le  mouvement  du  soleil.  Mais  les 
anciens  ^peuples,  dont  les  connaissances  étaient  encore 
tiès- imparfaites,  trouvaient  ^  dans  le  retour  fréquent  des 
phases  de  la  lune ,  une   période  naturelle  et  commode 
pour  leurs  fêtes  et  leurs  jeux.  Cependant  ,  comme  leur 
année  était  réglée  sur  le  mouvement  du  soleil,  ils  .ont  dû 
chercher  des  périodes  plus  longues ,  qui  pussent  accor- 
der   les  mouvemens  de  ces  astres  ,  en  embrassant,  pour 
chacun  d'eux  ,  un  nombre  exact  de  révolutions.  Le  cycle 
Inoairç  de  dix-neuf  ans  est  la  plus  exacte  de  ces  périodes, 
parmi    celles  qui  ne  sont   pas  d'une  très-longue  durée. 
Aussi  Méton ,  qui  en  fit  la  découverte ,  l'ayant  présenté 
aux    Grecs  assemblés  pour  les. jeux  olympiques,  il  fut 
aussitq^  généralement  adopté. 

419.  £nlin  ,  o.n  se  sert  encore ,  dans  la  chronologie  , 
d'une  troisième  espèce  de  cycle  ,  que  l'Qn.  nomme  le 
cycle  cP indiction  ,  et  qui  comprend  quinze  années  julien- 
nes. Cette  période,  qui  n'est  point  astronomique  ,  a  été 
introduite  à  Rome ,  sous  les  empereurs.  Elle  est  relative 
à  certains  actes  judiciaires  qui  se  faisaient  à  des  époques 
réglées. 

420.  Konseulement.  les  troif  période^  dont  je  viços  de 

pà  % 
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parler ,  se  nomment  jdes  cycles  y  mais  on  donne  aossi  ce 
nom  à  chacune  des  années  qui  le  composent  y  en  raison 
du  rang  qu'elles  occupent.  Par  exempte ,  le  cjcle  i  ^  3  ,  3^  4 
de  la  lune  ^  est  la  première  ,  la  deuxième ,  la  troisième 
ou  la  quatrième  année  du  cycle  lunaire  de  dix-neuf  ans, 
et  il  eu  est  ainsi  d^s  autres. 

421..  Si  l'on  eût  commencé  à  compter  les  cycles  dès 
l'origine  de  l'ère  ^  en  comptant  i  poar  la  première  année, 
ja  pour  la  deuxième ,  et  ainsi  de  suite ,  on  aurait  eu  un 
cycle  d'indiction  complet,  apriès  lô  ans;  un  cyde  la- 
naire  complet  y  nprès  19  ans  y  et  un  cycle  aolaire 
complet ,  après  28  ans.  On  aurait  donc  pu  continuer  ainsi 
dans  le  même  ordre  y  en  recommençant  à  compter  1 
à  la  fin  de  chaque  cycle.  Alors ,  en  divisant  la  somme 
des  années  écoulées  par  les  nombres  28 ,  ig  ^  1 5 ,  les  restes 
auraient  indiqué  les  cycles  propres  à  chaque  année.  Par 
exemple ,  l'année  1 800  aurait  eu  pour  cycle  solaire  8  y 
pour  cycle  lunaire  14,  et  o, ou  1 5,  pour  cycle  d'indication. 
Mais  cette  manière ,  très- simple,  n'est  pas  celle  que  l'usage 
a  introduit.  Chaque  année  a  bien  son  cycle;  mais  il  dif- 
fère des  précédens.  Ainsi  l'année  1800  a  17  de  cycle  so- 
laire^ i5  de  cycle  lunaire ,  et  3  ic  cycle  dlndication  ;  ce 
qiii  révient  à  supposer  que  la  première  année  de  l'ère 
cb retienne  avait  pour  cycle  solaire  10  ,  pour  <îyclc 
lunaire  a  y  et  pour  cycle  d'indiction  4  ;  d'où  il  suit  que 
pour  avoir  les  cycles  de  chaque  ann^  y  il  faut  ajouter 
au  nombre  qui  l'exprime  successivement  9  ,  i  ,  5  ,  et  di- 
viser chaque  somme  par  celui  des  nombres  218,  19  et  i5 
qui  répond  à  chaque  cycle. 

422  £n  multi(.iiant  ces  trois  nombres  l'un  par  l'autre, 
on  a  formé  une  période  de  7980  ans  ,  après  laquelle  les 
mêmes  cycles  reviennent  ensemble  dans  le  même  ordre 
pour  chaque  année;  mais  dans  toute  l'étendue  d'une  même 
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période ,  cliaqae  année  a  ses  c jcles  qài  lui  appartiennent 
en  propre ,  et  qui  Ist  caractérisent  ;  .en  sorte  qu'aucune 
autre  qu'elle .  ne  les  réunit.  Cette  profiriété  a  fait  employer 
ce  cycle  de  7980^05,  dans  la  chronologie  ,  pour  désigner 
les  années  y  et  on  le  nomme  la  période  julienne» 

423.  Cette  méthode  a  le  très-grand  avantage  de  donner 
aux  chronologîstes  un  langage  ifuiformè.  Elle  est  sur^tout 
extrêmement  utile  pour  les  années  qui  ont  précédé  l'ère 
chrétienne ,  et  que  plusieurs  historiens  comptent  à  partir 
de  la  création  du  monde.  La  diversité  de  leurs  opinions^ 
sur  ce  point,  est  si  varié,  que  l'on  en  tro'uvei'ait  à  peine 
deux  qui  fussent  tout-à-fait  d'accord.  Ainài ,  lorsque  nous 
lisons  dans  un  historien  qu'un  événement  a  dû  arriver 
dans  telle  année,  à  partir  de  la  Création  du  monde  ^  nous 
ne  savons  encore  rien  sur  sa  véritable  époque ,  si  nous 
n'avons  cherché  préalablement  combien  cet  auteur  compte 
d'années  depuis  cette  origine  jusqti'à  la  première  année 
de  l'ère  chrétienne ,  ce  qu'il  faudra  faire  de  nouveau  pour 
chaque  écrivain.  De  plus,  les  années  usitées  chez  lés  dif- 
férens  peuples  et  chez  les  historiens  qui  en  ont  parlé' 
n'ont  pas  leur  origine  dans  la  même  saison;  les  uns  com- 
mençaient au   printems ,  comme  les  années  romaines , 
d^autres  au  solstice  d'été  ,  comme  les  olympiades  chez  les 
Grecs  ,  d^autres  en  automne ,  comme  les  années  judaïques; 
d'autres  enfin  en  hiver ,  comme  les  années  Juliennes. 

Si,  dans  le  récit  des  événemens,  on  n'eniploie  pas  les  an- 
nées juliennes,  qui  sont,  aujourd'hui,  les  plus  générale- 
ment adoptées ,  îl  faudra  encore  indiquer  la  saison  dâns> 
laquelle  les  événemeiïs  ont  eu  lieu ,  et  si  c'est  au  com^ 
mencement  df3  l'année ,  ou  à  la  fin.  On  évite  tous  ces  incoA- 
véniens  ,  lorsqu'on  se  sert  de  la  période  julienne  •,  cap 
chaque  année  devant  être  fixée  à  sa  place  dans  cette  p4-> 
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rlode ,  au  moyen  des  cycles  qui  lui  conviennent ,  elle  eo 
reçoit  un  caractère  distinctif ,  qui  la  sépare  de  toutes  les 
autres.  Tous  les  événemens  historiques  auxquels  on  fixe 
Forîgine  des  ères,  y  trouvent  pareillement  leur  place, 
par  les  mêmes  procédés ,  et  lorsqu'ils  sont  rapportés 
de  cette  manière,  il  n'y  a  plus  aucune  diversité  ,  au- 
cune confusion  à  craindre  ,  relativement  à  leur  époqae 
Téritaole. 

424.  La  première  année  de  la  période  julienne  est  sup- 
posée avoir  eu  i  de  cycle  solaire,  i  de  cycle  lunaire, 
et  L  de  cycle  d'indiction  ;  elle  est  la  seule  à  qui  ces  nombres 
conviennent.  Les  années  suivantes  doivent  être  rappor- 
tées ,  après  la  précédente  ,  chacune  au  rang  que  lenrs 
cycles  leur  assignent.  Pour  cela  il  suffît  de  trouver  un 
nombre  d^années  moindre  que  7980,  et  tel  qu'en  le  di-, 
visant  successivement  par  28,  19  et  1 5,  on  ait  pour  reste 
les  cycles  désignés.  C'est  à  quoi  l'on  peut  toujours  parve- 
nir, par  un  calcul  très-simple. 

Ainsi ,  pour  la  première  année  de  l'être  chrétienne , 
les  cycles  étoient  10,  2,  4,  comme  on  vient  de  le  voir, 
et  il  s'en  suit  (ju'elle  répond  à  l'an  4/14  de  la  période 
Julienne;  car  depuis  1  jusqu'à  7980 ,  il  n'y  a  que  le  nombre 
4714  qui,  étant  successivement  divisé  par  28,  19,  i5 , 
donne  pour  reste  10  ,  2  et  4. 

426.  On  voit  par  ce  résultat  que,  depuis  la  première  année 
de  la  période  julienne  jusqu'au  commencement  de  Tcre 
chrétienne,  il  s'est  écoulé  4713  ans  complets.  Or,  on 
n'a  pas  de  monumens  historiques  certains  qui  remontent 
à  plus  de  4ooo  ans  avant  cette  ère,  et  par  conséquent 
la  p  inode  julienne  ^  qui  s'étend  au-delà  de  ce  terme,  peut 
compre.idre  tous  les  événemens  qui  se  sont  transmis  dans 
\ix  mémoire  des  hommes. 


\ 
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4^6.  Héciproquemenl ,  lorsque  que  Ton  connaît  l'année, 
de  la  période  Julienne,  dan3  laquelle  un  événement  a  du. 
arriver^  on  peut  aisément  le  rapporter  à  l'ère  çhrélienne, 
il  sulHt  de  retrancher  de  sa  date  4/14  ans-,  l'événement 
sera  antérieur  ou  postérieur  à  l'^re  chérienne,  suivant  que 
ie  nombre  auquel  il  répond,  dans  la  période  Jlilienne^ 
sera  moindre,  ou  plus  grand  que  4/1 4.. 

On  sait ,  par  exemple  ,  que  la  mort  de  César  .arriva 
l'an  4670  de  la  période  julienne  ,  retranchant  47 1 4  de  cq 
nombre,  il  reste  44,  c'est-à-dire  ,  que  César  est  mort  44^ 
ans  avant  l'époque  à  laquelle  on  rapporte  l'origine  de  l'ère 
chrétienne. 

427 .  Comme  ces  détails  sont  nécessaires  pour  lire  This- 
toire ,  j'ai  cru  devoir  les  rapporter.  Ce  n'est  pas  s'écarter 
de  l'enseignement  des  sciences,  que  de  faire  coniiaître  les. 
services  qu'elles  rendent  aux  hommes. 
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NOTE    1. 

Sur  la  sphéricité  de  la  lune  prou\fée  par    le  progrès  de 

ses  phases. 

Foar  plus  de  simplicité  ,  «apposons  la  lane  dans  le  plan  dé  l'^ip- 
it<(oe  ,  et  regardions  connne  parallèles  \tê  rajmis  Imnmciix  menés 
du  soleil  à  cei  astre,  aussi  i>ieiL  que  le»  rajot»  Yisuels  menés  dala 
terre.  Cela  est  sensiblement  vrai  à  cause  de  la  distance  ,  et  il  sera 
facile  de  faire  aux  résultats  les  petites  corrections  que  ces  suppo^ 
•itions  comportent.  Soit  donc  T  ,  fig.  go  ,  le  centre  de  la  terre , 
C  le  centre  de  la  lune  supposée  spliérique  ,  et  menons  CS^  TS', 
parallèles  entre  elles  et  dirigées  vers  le  soleil.  La  partie  éclairée  delà 
lune  sera  séparée  de  la  partie  obscure  par  un  plan  mené  par  son 
centre  perpendiculairement  aux  rayons  solaires,  et  figuré  par  AB. 
De  même  la  partie  visible  de  la  terre  sera  limitée  par  le  plan  LL' 
perpendiculaire  à  la  distance  C  T.  Ainsi  la  seule  partie  du  disqae 
luuaire  qui  paraîtra  éclairée  ,  sera  AL  ,  qui  projetée  sur  le  planLL' 
par  la  perpendiculaire  AP  ,  aura  pour  largeur  PL,  ou  le  sinns 
verse  de  l'angle  LCA.  Telle  est  donc  la  mesure  de  la  phase  vi- 
sible. Or  l'angle  LCA  est  complément  de  ACT,  par  conséquent 
égal  à  C  T  S'  ,  qui  est  la  distance  angulaire  de  lune  an  soleil  vue 
de  la  terre  ;  d'où  il  résulte  que  si  la  lune  est  sphériqne  ,  et  éclairée 
par  le  soleil ,  la  longueur  de  ses  phases  doit  croître  proportionnel- 
lement au  sinus  verse  de  cette  distance.  Ce  résultat  étant  à  fort 
peu  près  conforme  aux  observations  ,  la  sphéricité  de  la  Inné  en 
est  une  conséquence  nécessaire.  Il  est  d'ailleurs  facile  de  s'assurer  que 
les  suppositions  que  nous  avons  faites  pour  simplifier  le  calcul ,  ne 
Valtcrent  pas  sensiblement.  Voyez  l'Astronomie  de  Lalande,  t.  Il, 
page  25i« 
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\$tir  l'augmentation  du  diartiètre  apparent  de  la  lune  à 

mesure  qu'elle  s'élève» 

Soit  C  ,  fig.  4i ,  le  centre  de  la  terre  ,  LMa  lune  ,  O  l'observa» 
lear ,  nommons  D  le  dialnèlre  a{»parent  de  la  lune ,  tel  qu'on  l'ob- 
serve du  centre  de  la  terre ,  et  D'  ce  diamètre  pour  l'observateur 
placé  enO.  Ces  q^aantités  devant^  être  réciproq[ues  aux  distances  >  on 
aura 

D'  =  D.  Ïll5 
LO 

.  Or  dans  k  i!riangTe  L' O  C  où  aura 

L'  C    ^  ^n.  L^OC 
L'O  ""  siu.  L'CO 

L'âilgTe  L'OC  est  snpplëmenf  de  VOt ,  ott  de  la  distance  ap- 
parente de  la  lune  an  zénith ,  iious  l'appellerons  l  ;'  et  si  noué 
désignons  par  p  la  parallaxe  de  hauteur  qui  convient  à  cette  dis- 
tance apparente  ,  l'angle  L' O  C  sera  sa  distance  traie  attzéiïith, 
ou  l — p  }  ensorte  qu'on  auta 

sia.  (  i  —  p  ) 

Ce  qui  donne 

{sin.  <r  —  sin.  f  <^  —  p  )i 
^^—77-^^ — r^l 
sm.  {l  —  p  )       I 

On.  connaîtra  donc  ainsi  l'accroisse.ment  D'  —  Vf  du  diamètre  appv 
rent  dé  la  lùne  pour  ehaque  distance  apparente  au  zénith.  Mais  il 
faut  pour  cela  déduire  la  valeur  de  D  des  observations.  Or  cela  est 
très-facile  ;  car  en  nomknànt  î)"  le  diamètre  appareùi  de  la  lune , 
observé  à  l'horizon  ,  où  /:=  100  ;  et  p==rF^  P  étant  la  parallaxe 
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horizontale,  on  aura 

sin.  (ioo°  — P) 
sin.  loo 
On  iy'=Dcos.  P 

Cette  équation  ayant  fait  connaître  D ,  on  snbstitaera  sa  raleiK  dant 
la  formule  précédente,  et  tout  s'y  trouvera  déterminé. 


NOTE    III. 


/ 


Sur  réuection. 

En  désignant  la  lune  par  le  signe  (^  ,  et  le  soleil  par  0 ,  l'érectiom 

a  pour  expression  i'^,4902,  sin.  {2  dist.  ([  0— anoinalie  moyenne([  |. 

C'est  sous  celte  forme  qu'on  la  présente  aujourd'hui  dans  les  tables. 
D'apr«s  cela  ,  il  est  très-facile  de  suivre  les  variations  successives 
de  cette  inégalité;  car  il  n'y  a  qu'à  considérer  les  diverses  valeurs 
que  peut  prendre  sou  argument.    Si  l'on  veut  ,  par  exemple  ,  coo-^ 
nattre    les   cas  où  elle   atteint  son  maximum ,  il  n'y  a  qu'à  cher- 
cher les  cas  dans  lesquels  l'angle  2  dist.  ((0 — anom.  moyenne  ([, 
devient  égal   à  100^  ou  à  3oo^  ;  car  alors  le  sinus  de   cet   angle 
étant  égal  à  l'unité  prise  en  plus  ou  en  moins,  l'évection  deviendra 
H-  i'^,4902.  La   première  valeur  arrivera  ,    par  exemple  ,  dans  la 
quadrature  ,  lorsque  l'anomalie    moyenne  sera  égale    à  100^  ;  car 
on  aura  alors  2  dist.  ([  0  =  200°  ;  et  2  dist.   ({Q  —  an.  moyenne 
(J  =  200^  —  lou**    =  100®.  Au  contraire   ,    l'évection     disparaî- 
tra ,  lorsque  l'argument  sera  nul  ou  égal  à  200^  ,  ce  qui  arrivera  par 
exemple  ^  dans  les  sysigies,  lorsque  la  lune  sera  périgée  ou  apc^ée^ 
parce  qu'alors  la  distance  de  la  lune  au  soleil  est  égale   à  o** ,  ou. 
à  200^ ,  et  qu'il  en  est  de  même   de  l'anomalie  moyenne.  Mais  par 
les  diverses  combinaisons    des  deux  angles  qui  forment  l'argument 
de  l'évection  ,  les  plus  grandes  et  les  plus  petites  valeurs  arriveront 
encore  ,  selon  les  valeurs   de  cet  argument ,  dans  plusieurs    autres, 
points  de  l'orbite.  En  général  ,  dans  les  conjonctions  ,  l'évection^ 


PHYSIQUE.  427 

aura  un  signe  contraire  à  l'équation  du  centre  ;  car  son  argament 
se  réduit  à  :  — anom.  moyenne  (J  ,ce  qui  donnera  alors  un  sinus  né- 
gatif^ si  l'anomalie  est  moindre  que  200",  et  un  sinus  positif,  si 
elle  est  plus  grande;  mais  dans  le  premier  cas  ,  Péquation  du  centre 
est  additive  ;  dans  le  second  elle  est  négative. 

Il  en  sera  de  même  des  oppositions ,  comme  on  peut  s'en  assurer 
facilement  ;  d'où  l'on  voit  qu'en  -général  dans  les  sysigies  ,  l'évec- 
tion  est  soustractive  de  l'équation  du  centre  ;  au  contraire  ,  elle 
devient  additivefdans  les  quadratures.  Ainsi  les  premiers  observateurs 
qiii  ne  déterminaient  les  élémens  de  la  théorie  lunaire  qu'au  moyen 
des  éclipses  ,  et  dans  la  seule  vue  de  prédire  ce  phénomène  ,  trou- 
vaient l'équation  du  centre  trop  petite  de  toute  la  quamité  de  l'évec- 
tion  dans  les  sysigies. 

On  peut  aisément  trouver  la  période  de  l'éveciion  d'après  les  va- 
riations  de  l'angle  dont  elle  dépend  ;  il  suffit  de  calculer  les  chan- 
]gemens  que  cet  angle  éprouve  dans  un  tems  donné  ,  et  d'en  con- 
clure par  une  simple  proportion  le  nombre  de  jours  nécessaires  pour 
qu'il  varie  de  4oo**. 

Le  mouvement  synodiqne  delà  lune  en  un  siècle,  est  49474  i^^aSgSSg. 

En  le  multipliant  par  2  on  aura  989-482^,478678  :  c'est  le  double  de  la 

distance    de  la  lune    au   soleil  après  100  années  juliennes.  Si   l'on 

en  retranche  le  mouvement  anomalistique  de  la  lupie  dans  le  même 

intervalle,  ou  650220^^7687  !  o ,  la  différence  45^261*^,709968   fera 

la  valeur  de^  l'argument  de  l'évection'  après'  it)o   années  juliennes  , 

d'où  l'on  voit  que  cet  argument  croit  de  4oo"»  dans  un  nombre  de^ 

jours  exprimé  par 

4oo°  .  36525  i  •    Qriirr 
ou  271,178533  , 

459261^,709968 
c'est  la  période  de  l'évection-,  après  cet  intervalle,  elle  reprend  suc- 
cessivement les  mêmes  valeurs. 

On  voit  aussi  par  cet  exemple  ,  qu'en  mettant ,  au  lieu  des  angles , 
leurs  valeurs  calculées  comme  nous  venons  de  le  faire,  l'argument 
peut  être  mis  soas  la  forme  d'une  quantité  proportionnelle  an  tems  ; 
car  si  l'on  nomme  ,  par  exemple  ,  t  le  nombre  de  jours  écoulés  de- 
puis une  époque  convenue  ,  qui  sera  ,  par  exemple  1  celle  des  tables  : 
l'angle  3  dist.  ([  ©  —  an.  m.  (J  deviendra 

t.  4oo<' 
271,178633 
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et  l'évtctton  pourra  être  représentée  par   Kn  terme  de    la  fonm 

i°,4qo2.  sin.  {  — : '- — l 

^^  *27M7a533J 

ou  simplement  par  i^/igoa  .  siri.  mt .  en  faisant 

4oo° 


m  .  =. 


371,178533 


NOTE    IV. 

Sur  la  pariation. 

L'expression  de  cette  inégalité  est  K  •  sin.  3  dist.  d  O  7  ^  ^ 
visible,  en  effet,  que  cette  formule  remplit  les  conditions  indiquées 
par  Tobservatiou  ;  car  elle  est  nulle  quand  la  distance  angulaire 
de  la  lune  au  soleil  est  nulle  ;  elle  atteint  son  maximum ,  quand 
cette  distance  est  égale  à  5o^ ,  et  redevient  nulle  dans  l«s  quadra- 
tures où  la  distance  est  égale  à  100?.  Le  coefficient  K  *  déterminé 
de  manière  à  satisfaire  aux  observations ,  s'est  trouvé  égal  à  0^,6608 , 

ce  qui  donne   0^,6608.  sin.  |  a  dist.  ^  Q  j  X^n  distance  angu- 
laire de  la  lune  au  soleil  dépend  de  son  mouvement  synodique; 

4oo** 
•Ue  varie  en  un  Jour  de     — ,-  ,,-  et  le  double  de  cetta  distanct 

29,000000 

devient rf,  coo  L'argument    de    la  variation    étant   proportion- 

nelle  à  cette  quantité ,  le  tems  nécessaire  pour  qu'il  augmente  de 

29l,53o588  * 
4oo^sera =  i4;,765294.  La  période  de  la  variaticm  la- 

naire  ,  est  donc    égale  à  une   demi  révolution  sjmodiqoe  j  et  l'on 
ToitI  qu'elle    diffère  beaucoup  de  celle    de  l'éveçtion ,  qoi  dépend 
en  même  tems  dé  la  révolution  synodique  et  de  la  révolution  ano- 
malistique. 
On  voit  aussi  qiie  ceité  seconde  inégalité  peut  être  mise  soas  la 

4oo*» 

forme  o**,66o8  sin.      •  c-r  roo  t  »  ou  simplement  o®,66o8  .  sin.,  ibt , 

29J,5ooo8o  '^  "*       ' 

m  étant  le  mouvement  synodique  pour  un  jour  >  et  t  k  tems  écoaU 
depuis  cette  époque. 
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NOTE    y. 

Sur  l'équation  annuelle, 

La  pins  grande  valeur  de  eette  inégalité  est  oS,2o64  ;  son  exprès-' 
sion  générale  est  o^,2o64  •  sin.  an.  môj.  0.  C'est  ainsi  qu'on  la: 
trouve  dans  les  tables. 


NOTE    VI. 

Sur  l'usage  des  équations  de  condition  peur  déterminer 

les  coefficisns  des  inégalités^ 

Pour  comprendre  comment  on  peut  déterminer  ces  coeffîcieûs  ,  ïl 
suffît  de  savoir  comparer  les  résultats  de  l'observation  aux  résoltatf 
des  tables.  ' 

Supposons  qu'à  une  certaine  époque  connue  ,  qne  je  suppose  ré- 
pondre à  un  nombre  i  d'années  après  1760  ,  ou  ait  trouvé  un  liea 
de  la  lune.  De  la  longitude  vraie  observée,  que  je  nomme  L  ,  oa 
retranchera  la  somme  des  inégalités  que  je  représente  par  S  ;  la 
différence  L  —  S  sera  sa  longitude  moyenne.  Or  ,  on  peut  trouver 
cette  longitude  par  les  tables  ^  car  si  ,  à  l'époque  de  1760,  que  je 
suppose  égale  à  i  ,  on  ajoute  le  moyen  mouvement  séculaire  ,  que 
]e  nommerai  m  ,  on  aurai  -^  mi  ^  qui  sera  la  longitude  moyenne 
«t  devra  égaler  L  —  S. 

Cette  égalité  n'a  pas  lien  d'après  les  tables  de  Lalande  ,  et  la 
longitude  calculée  est  trop  forte  de  87",96  pour  1801.  Soit  en  gêné, 
xal  r  l'erreur  observée. 

Soit  donc  t  la  correction  qu'il  faut  faire  à  l'époque  de  ijSo  ^ 
—  X  la  correction  séculaire  du  moyen  mouvement,  c  le  nombre 
de  siècles  écoulés  depuis  1760  ,  £  l'argument  de  la  nouvelle  iné- 
galité ,  —  y  son   coefficient.  La  longitude  moyeane ,   déduite  des 
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La  plus  petite  distance  de  la  lune  à  la  teir^  ^t  57>66o  ,  la  plsi 
grande  est  63,664  ;  ainsi  dans  les  circonstances  les  pi  as  défavorables , 
ménye  au  centre  d^  Tovibre  ,  nu.  obierraCear  placé  à.  la  snrEace  de 
la  Inné ,  verrait  encore  la  moitié  du  disque  du  soleil  à  traven 
l'atmosphère  de  la  terre. 

I  ■ 

On  ne  dok  dene  pas  s'étonner  si  la  Inné  ^  dans  «es  éclipses  parait 
léclairëe  d'une  faible  lumière.  On  doit  plutôt  çherç)^çr  d^i|S  l-épais- 
teui  de  notre  atmosphère  et  dans  les  vapeurs  qui  j  sont  suspendues 
la  cause  *qui  afTaiblit  autant  cette  limiiire  ^  e|  ^TU  pet|(  même  qp^l- 
quefois  la  foire  disparaître. 
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D'ASTRONOMIE    PHYSIQUE. 


LIVRE    QUATRIEME, 

Théorie   des  Planètes  ,  des   comètes 
et    des     satellites. 


CHAPITRE    PREMIER. 

Des  moui^emens  des  Planètes  autour  du  soleiL] 

428.  IN  oTTs  venons  de  reconnaître  et  de  déterminer  le»  • 
luouyemens  du  soleil  et  de  la  lune.  Ces  deux  astres  semblent 
devoir  nous  intéresser  plus  que  tous  les  autres;  le  premier 
comme  étant  pour  la  terre  le  principe  de  la  vie  et  de  la 
fécondité  ;  le  second^  à  cause  de  sa  proximité,  de  son  éclat ^ 
''  de  ses  phases  ;  tous  deux  enfin  par  les  indications  qulb 
fournissent  pour  la  mesure  du  tems. 

Cependant  les  autres  corps  qui  composent  potre  système 
planétaire  vont  offrir  à  009  recherches  des  résultats  qui  ns 

Ee 
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sont  ni  moins  curieux  y  ni  moins  utiles.  En  les  étudiant; 
BOUS  acquerrons  une  connaissance  plus  parfaite  du  sjS' 
tème  du  monde  ,  et  cette  connaissance  rejaillira  sur  no9 
premiers  résultais  ,  soit  pour  les  corriger  par  des  détermi- 
nations plps  précises,  soit  peur  nous  les  faire  envisager 
sous  un  point  de  vue  plus  général,  soit  enfin  pour  j  dé- 
couvrir des  rapports  qui  nous  seraient  échappés  ;,  car  la 
•comparaison  d'un  grand  nombre  de  phénomènes  sem- 
blables développe  néanmoins  leurs  analogies ,  et  c'est 
ains^  que  l'on  apprend  à  voir,  à  Ine^ure  que  l'on  voit 
davantage. 

£neo,uragés  par  cesmotife,  entrons  avec  zèle  dans  celte 
étude  des  mouvemens  des  planètes  ;  cherchons^  à  en  dé- 
couvrir les  lois,  en  les  laisant  sortir  de  la  comparaison 
des  phénomènes ,  conformément  à  la  marche  que  nous 
avons  toujours  suivie  jusqu'à  présent. 

4:19.  Commençons  par  Vénus,  qui  est  la  plus  apparente. 
Il  n'est  presque  personne  qui  n'ait  remarqué  une  belleétoile 
qui  brille  quelquefois  le  soir  à  l'occident^  un  peu  après  le 
coucher  du  soleil ,  et  que  l'on  nomme  pour  cette  raison 
Véêoile  du  soir.  C'est  Vénus.  En  Pobservant  de  suite  pen- 
dant quelques  jours ,  on  s'aperçoit  qu'elle  ne  reste  pas 
constamment  à  la  même  distance  du  soleil  ;  elle  s'en  écarte 
jusqu'à  un  certain  terme  qui  est  d'environ  5o^ ,  ou  ;  de 
l'hémisphère  céleste,  après  quoi  elle  semble  retourner  vers 
lui  \  et  comme  on  ne  peut  ordinairement  la  voir  à  la  vue 
simple, «que  lorsque  le  soleil  est  sous  l'horizon,  elle  n'est 
visible  que  quelques  înstans  immédiatement  après  le  cou^ 
cher  de  cet  astre.  Bientôt  elle  se  couche  en  même  tems 
que  lui ,  et  alors  l'éclat  de  la  lumière  du  soleil  empêchant 
de  l'apercevoir^  on  la  perd  tout  à  fait  de  vue. 
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Mais  au  bout  de  quelques  jours,  on  découvre,  le  matin ^ 
vers  Torient ,  une  belle  étoile  qui  ne  paraissait  pas  aupara- 
Tant.  £lle  ne  se  montre  d'abord  que  peu  d'instans  avant 
le  lever  du  soleil ,  et  on  la  nomme ,  pour  cette  raison  ^ 
V étoile  du  matin;  elle  s^éloigne  de  jour  en  jour  du  soleil, 
et  reste  aussi  plus  long  -  temps  visible  ;  mais  après  s'en 
être  écartée  jusqti''Ji  un  certain  terme ,  qui  est  d'environ 
5o°,  elle  retourne  vers  lui ,  et  se  lève  tous  les  jours  plus 
tard;  enfin,  elle  le  rejoint  de  nouveau ^  se  lè^e  avec  lui, 
et  on  cesse  de  l'apercevoir. 

C^est  alors ,  ou  du  moins  c'est  quelques  jours  après ,  que 
l'on  revoit  à  l'occident  l'étoile  du  soir  ,  à  peu  de  distance 
du  soleil.  En  se  dégageant  de  ses  rayons ,  elle  s'en  éloigne 
de  nouveau  ,  et  s'en  rapproche  ensuite  y  toujours  suivant 
les  mêmes  lois. 

Ces  mouvemens  alternatifs ,  observés  depuis  plus  de  d(  ux 
cents  ans  sans  interruption,  nous  indiquent  évidemment 
que  rétoile  du  soir  et  l'étoile  du  matin  ne  sout  qu'un  seul 
et  même  astre.  Ils  nous  apprennent  aussi  que  cet  astre 
a  UQ  mouvement  propre  ,  en  vertu  duquel  il  oscUle  au- 
tour du  soleil ,  et  se  montre  dans  le  ciel,  tantôt  avant,  tantôt 
après  lui. 

Voilà  ce  que  l'on  peut  apercevoir  à  la  vue  simple  ;  mais 
l'admirable  invention  du  télescope  permet  de  pousser  beau" 
coup  plus  loin  ces  observations. 

43o.  En  o]>servant  Vénus  au  télescope ,  on  Voit  qu'elle 
a  des  pliases  comme  la  lune.  Le  spir,  loi-squ'eUe  se  rap- 
proche du  soleil,  elle  présente  un  croissant  lumineux^' 
dont  les  pointes  sont  opposées  à  cet  astre.  La  largeur  appa-> 
rentp,  de  re  croissant  diminue  de  jour  en  jour  ,  à  mesure 
que  Vénus  se  rapproche  du  soleil.  Lorsqu'elle  reparait  de 
l'autre  côté  de  cet  astre,  le  croissant  est  tourné  du  côté 

se  a 
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opposé.  Il  augmente  peu  à  peu  de  largeur,  et  prend  la 
la  forme  d'un  demi  cercle.  Ténus  est  alors  dans  son  pre- 
mier quartier,  A  mesure  qu^eUe  se  rapproche  du  soleil, 
la  partie  éclairée  de  son  disque  augmente  ;  et  lorsqu'elle 
revient  à  cet  astre  ,  elle  noua  paraît  pleine  *,  après  qu'elle 
l'a  dépassé ,  et  lorqu'elle  reparaît  le  soir  à  l'occident , 
son  disque  conunence  à  s'écliancrer,  et  sa  partie  lumineuse 
diminue  progressivement  en  passant  par  les  mêmes  pé- 
riodes qu'elle  avait  suivies  dans  son  augmentation. 

45 1.  Ces  phénomènes  nous  montrent  doncTénus  comme 
une  sorte  de  lune  tournant  autour  du  soleil,  et  éclairée 
par  sa  lamiëre.  Toutes  les  observations  confirment  celte 
.▼érité. 

Lorsque  Vénus  parait  pleine ,  elle  est  au-delà  du  soleil 
|>ar  rapport  à  la  terre  *,  aussi  son  diamètre  apparent  est 
alors  fort  petit,  et  ne  va  quelquefois  qu'à  3o'^r  Au  contraire, 
lorsque  ses  phases  diminuent  et  que  sa  face  éclairée  se 
trouve  de  plus  en  plus  opposée  à  nous,  son  diamètre  ap- 
parent augmente.  Aussi  est-elle  alors  beaucoup  plus  près 
de  la  terre  ;  enfin ,  dans  l'intervalle  qui  sépare  sa  dispari- 
Aion  le  soir  et  sa  réapparition  le  matin ,  on  la  voit  quel- 
quefois se  mouvoir  sur  le  disque  du  soleil,  avec  Pappa-, 
rence  d'une  tache  ronde  et  noire  ;  elle  est  alors  entre  la 
terre  et  le  soleil /et  son  diamètre  apparent  est  le  plus  grand 
de  ceux  qu'on  observe  dans  une  même  révolution  \  il  s'élève 
quelquefois  jusqu'à  i84". 

Ces  diminutions  et  x;es  accroissemens  ne  sont  pas  sen- 
sibles à  fa  vue  simple,  à  cause  de  l'irradiation  qui  dilate 
lin  peu  les  diamètres  apparens  des  objets,  et  d'autant  plus 
qu'ils  sont  plus  éclairés  ;  les  phases  de  Ténus  augmentant 
d'éiendue ,  lorsque  cet  astre  se  trouve  placé  au-delà  du 
soleil,  l'accx'oissement  de  la  lumière  compense,  pour  nos 
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yeux,  raugmentation  de  sa  distance^  mais  le  télescope  Je'' 
truîl  ces  illusions  y  et  nous  indique  les  yariations  réelles  de 
la  distance,  par  celles  du  diannëtre  apparent. 

432.  L'orbite  de  Ténus  n'embrasse  pas  la  terre  *,  cars» 
cela  était ,  cette  planète  viendrait  quelquefois  en  oppo* 
sition  avec  le  soleil,  et  la  terre  se  trouverait  alors  entre 
elle  et  cet  astre  ;  ce  qui  n'arrive  jamais.  Cet  orbe  n'est  pas 
non  plus  tout  entier  au-delà  du  soleil  par  rapport  à  la 
terre  ;  puique  si  cela  était ,  Yénus  ne  se  trouverait  jamais 
entre  la  lerre  et  le  soleil ,  au  lieu  qu'elle  l'éclipsc  quelque- 
fois-/enfin,  tandis  qne  le  soleil  se  meut,  ou  semble  se 
mouvoir  sur  l'écliptique ,  Vénus  ne  s'en  éloigne  jamais  au- 
delà  de  ses  limites  accoutumées ,  et  ses  ocilla lions  autour 
de  cet  astre,  ou  ses  élongaêions ,  sont  toujours  à  peu  près 
de  même  étendue.  Ces  faits  réunb  prouvent  évidemment 
que  yénus  se  meut  autour  du  soleil  dans  une  orbite  ren^ 
Iran  te  j  que  cet  astre  emporte  avec  lui  sur  l'écliptique  dans 
son  mouvement  annuel.  La  marche  progressive  des  phases 
de  cette  planète ,  indique  de  plus  qu'elle  est  opaque ,  non- 
lumineuse  par  elle-même  et  à  peu  près  sphérique. 

453.  L'orbe  de  Venus s'ofirant  à  nous  sous  des  points  de 
vue  diôerens  dans  ses  positions  successives,  il  en  doit  résul- 
ter une  foule  d^irréguLarités  et  de  bizarreries  apparentes  , 
lorsqu'on  veut  rapporter  ces  mouvemens  au  centre  de  la 
terre;  mais  cette  complication  doit  disparaître,  lorsqu'ou 
les  considère  par  rapport  au  soleil ,  qui  en  est  le  centre 
véritable.  C'est  ce  que  l'expérience  confirme,  comme  on  le 
verra  bientôt. 

434.  Vénus  n'est  pas  la  seule  planète  qui  offre  les  phé- 
nomènes que  nous  venons  d'examiner.  Mercure  en  pré- 
sente aussi  qui  sont  absolument  semblables;  mais  reufër-' 
mes  dans  des  limites  plusj  étroites.  Cet  astre  tourne  donc^ 
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Aant  guider  par  Fanalogie ,  il  est  beaucoup  plus  naturel 
de  penser  que  cette  planète  se  meut  autour  du  soleil, 
ainsi  que  Mercure  et  Ténus  ;  alors  cet  astre  emportera 
ausssi  l'orbe  de  Mars ,  sur  l'écliptique ,  dans  son  mouye- 
ment  annuel  y  les  plus  grandes  et  les  plus  petites  cUstances 
de  Mars  à  la  terre  devront  avoir  lieu  ,  lorsque  le  soleil  se 
trouvera  a  l'apogée  ;  ce  sera  donc  alors  que  l'on  devra  ob- 
server  les  plus  grands  ou  les  plus  petits  diamètres  appa« 
rens  de  cette  planète.  C'est  aussi  ce  que  l'expérience 
confirme ,  et  l'on  doit  en  conclure  que  Mars  tourne  au* 
tour  du  soleil.  . .  * 

458.  Lamarcbe  despbénomènes  que  présententles  autres 
planètes ,  est  absolument  la  même  j  elle  nous  conduira 
donc  aux  mêmes  conclusions  ;  seulement  les  variations  que 
la  forme  apparente  de  leur  disque  éprouve  sont  beaucoup 
moins  sensibles,  et  cette  forme  s'écarte  moins  du  eercle  ; 
ce  qui  prouve  que  leur  distance  au  soleil  est  beaucoup 
plus  cpnçidéable  que  celle  de  Mars  ;  car  s^il  existait  une 
planète  assez  éloignée  du  soleil  pour  que  l'orbe  solaire 
put  être  regardée  comme  un  point  par  rapport  à  cette 
distance,  et  que  cependant  la  planète  pût  être  aperçue 
de  la  terre,  les  apparences  qu'elle  nous  offrirait  seraient 
sensiblement  les  mêmes  que  si  nous  étions  placés  au  centre 
du  soleil  ;  et  si  elle  tournait  autour  de  cet  astre  en  rece- 
Tant  de  lui  sa  lumière,  son  disque  nous  paraîtrait  toujours 
sous  la  forme  d'un  cercle  ;  les  vai^tions  de  forme  appa- 
rente étant  trop  peu  sensibles  pour  qu'on  pût  les  ap- 
précier. 

439.  Afin  de  rendre  plus  sensibles  les  variations  qu'é- 
prouvent les  distances  des  planètes  à  la  terre ,  j'ai  réuni 
dans  le  tableau  suivant  leurs  plus  grands  et  leurs  plus 
petits  diamètres  apparens,  teb^  qu'ils  sont  donnés  par 


P   H*Y   s   I   Q  U   E.  44l 

yobservatîon.  Il  faut  remarquer  que  lés  planètes  Cérès  et 
Pallas  sont  trop  petites  pour  qu'on  ait  pu  jusqu'à  pré- 
sent déterminer  leurs  diamètres. 

TABLEAU 

DES  DIAMÈTRES  APPARENS  DES  PLANÈTES. 


LE 

PLUS 

GRAND. 

LI 

\   PLUS    PETIT. 

Mercure, 

34",8    . 

■      •      • 

i5",4 

Vënut. 

i84",7    . 

... 

Mars. 

52,7      • 

•     •      • 

11,0 

J  api  ter. 

V. 

i37,3    . 

t 

93,0 

Saturne. 

62,1     . 

• 

.           s          . 

5o,5 

Uranas. 

12,7.      . 

•      •     > 

11,4 

44o.  Nous  sommes  donc  conduits  par  ces  réflexions  à 
considérer  le  soleil  comme  placé  à-peu-près  au  centre 
de  toutes  les  orbes  planétaires  y  en  les  entraînant  avec  lui 
sur  l'écliplique  dans  son  mouvement  annuel. 

Mais  supposerons-nous  maintenant  que  cet  astre  em- 
porte réellement  ces  orbites?  ou  regarderons-nous  ce  mou* 
vement  comme  une  apparenee  produite  par  le  mouvement 
réel  de  la  terre,  qui,  nous  transportant  successivement 
dans  les  difFérens'points  de  l'écliptique ,  nous  montre  le 
soleil  et  les  orbites  des  planètes,  dont  il  est  le  centre, 
comme  tournant  avec  lui  autour  de  nous. 

Assurément  si  nous  nous  laissons  guider  par  l'analogie^   ^ 
toujours  si  évidente  dans  l'ouvrage  de  la  nature  ;  nous 
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serons  portés  puissamment  à  embrasser  cette  dernière 
opinion  ;  car  alors  le  soleil  devenant  le  centre  commun 
de  notre  sjstëjne  planétaire  y  la  sjmélrie  est  rétablie  com- 
plètement. 

Mais  comme  toutes  les  preuves  de  cette  analogie  ne 
sont  pas  encore  rassemblées,  et  qu'elles  se  multiplieront 
à  mesure  que  nous  étudierons  le  système  du  monde  ; 
contentons  '  nous  d'avoir  envisagé  cet  état  de  choses 
comme  possible.  Oublions  la  terre  *^  et  nous  plaçant^  par 
la  pensée,  au  centre  du  soleil  ^essayons  d'j  transporter  nos 
observations. 
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CHAPITRE    IL 

manière  de  déterminer  la  position  des  orbes  pla'* 

nétaires. 

44i.  v^/E  qui  se  présente  d'abord  de  plus  simple,  c'est 
de  regarder  les  orbes  des  planètes  comme  des  lignes 
planes  dont  le  plan  passe  par  le  centre  du  soleîL  Cette 
supposition  est  indiquée  par  l'aualogie  qu'ont  les  mou- 
.yemens  de  ces  astres  autour  du  soleil  ^  avec  ceux  de  la 
lune  autour  de  la  terre.  Elle  est  très- exactement  confir- 
mée par  l'expérience ,  et  les  résultats  calculés  dans  cette 
hypothèse  sont'  tout  à- fait  conformes  aux  observations. 

Pour  fixer  la  position  de  l'orbite  dans  le  ciel ,  il  suffit 
de  connaître  son  intersection  et  son  inclinaison  ^  par 
rapport  à  un  plan  fixe  ou  considéré  comme  tel.  On 
choisit  à  cet  effet  le  plan  de  l'écljptique ,  et  on  cherche, 
par  les  observations ,  le  lieu  du  nœud  et  t inclinaison  de 
r orbite  sur  ce  plan.  La  méthode  est  très-simple  et  sert 
pour  toutes  les  planètes. 

442.  Pour  connaître  le  lieu  du  nœud ,  on  attend  que 
la  planète  soit  près  de  sa  conjonction  ;  alors  on  obseri^e 
chaque  jour  sa  hauteur  méridienne  et  son  ascension 
droite ,  d'où  l'on  déduit  sa  longitude  et  sa  latitude.  La 
marche  des  résultats  indique  l'instant  où  la^  latitude  est 
nulle ,  et  on  obtient  cet  instant  par  une  simple  propor- 
tion^ d'après  la  loi  du  mouvement  observé.  On  voit  aussi 
qu'elle  était  la  longitude  de  la  planète  à  la  même  époque  \ 
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c'est  évîd(;minenl  la  longîlude  du  BœuJ;  on  l'appelle 
ascendant ,  si  la  planëte  ,  après  y  aToir  passé  ,  s^éloigne 
de  l'écUptjqué  vers  le  pôle  boréal  j  descendant ^  si  die 
«'éloigne  vers  lo  pôle  austral. 

443.  Dans  rôiat  rtciuel  de  l'astronomie ,  le  mouvenoient 
des  planètes  ppiit  être  regardé  conirae  très  -  exactement 
connu ,  et  les  ohservaHons  n'ont  pour  objet  que  de  le 
déterminer  avec  une  exactitude  encore  plus  grande.  Alors, 
en  adoptant  le  mouvement  donné  par  les  tables ,  qui  peut- 
être  regardé  comme  exact  dans  l'intervalle  de  quelques 
jours ,  on  peut  réduire  à  l'écliptiquc  toutes  les  observa- 
tions faites  aux  environs  du  nœud,  c'est-à-dire  ,  trouver 
d'après  la  position  et  l'époque  «bservée,  l'instant  où  la 
pianote  devrait  entrer  dans  le  plan  de  l'écliptique.  Gbaque 
observation  donnera  ainsi  nine  valeur  de  la  longitude  du 
noeud. 

Si  les  observations  et  les  tables  étaient  parfaitement 
exactes ,  toutes  ces  longitudes  seraient  égales  entr'elles; 
mais  à  cause  des  petites  imperfections  qui  restent  encore , 
il  y  a  en  général  une  diiTérence  sur  la  longitude  du  noeud 
et  sur  l'époque  à  laquelle  la  planète  doit  y  arriver.  Oo 
prendra  donc  une  moyenne  entre  toutes  les  longitudes , 
entre  toutes  les  époques,  et  l'on  aura  ainsi  les  résultats 
yéritables  avec  beaucoup  d'exactitude. 

On  peut  voir  dans  les  volumes  de  la  Connaissance  des 
tems  ,  un  grand  nombre  d'observations  des  planètes, 
calculées  de  cette  manière.  Voyez  aussi  l'Astro- 
nomie de  Lalande.  En  général,  cette  métbode  est  fon- 
dée sur  ce  que  les  erreurs  des  tables  ne  peurent  porter 
que  sur  les  positions  absolues  des  planètes  observées,  et 
non  pas  sur  la  marche  de  leurs  mouvemens ,  qui  y  ayant 
«té  déterminée  arec  soin  et  corrigée  à  plusieurs  reprises 
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par  des  obserrations  très-éloignées  ,  ne  jpeut  pas  ,  dan^ 
rintervalle  de  quelques  jours  ^  s'écarter  de  la  yérité  d'uae 
quantité  sensible. 

444*  Le  lieu  du  nœud  étant  connu  ^  cm  s'en  sert  pour 
déternainer  l'inclinaison.  Pour  cela^  on  attend  que  Le  soleil 
soiû  dans  le  nœud  de  la  planète,  c'est-à-dire,  que  sa 
longitude  soit  la  même  que  celle  du  nœud  -,  alors  on  cal- 
cule d'après  les  observations,  la  latitude  de  Tastre,  et  ua 
simple  calcul  trigonométrique  donne  ensuite  l'inclinaisoa 
du  plan  de  l'orbite. 

Il  est  difficile  ,  et  pour  ainsi  dire  impossible  ,  de  saisir 
exactement  l'instant  où  le  soleil  est  dans  le  nœud  de  la 
planète  )  mais  une  petite  incertitude  à  cet  égard  Influe 
très-peu  sur  la  valeur  totale  de  l'inclinaison  (a). 

(a)  Soit  fig.  92 ,  T  le  centre  de  la  terre ,  S  le  «oleil ,  T  S  N  le  rayoa 

visuel  mené  de  la  terre  à  cet  astre ,  quaud  ii  est  diiiis  le  nœud  de 

la  planète  F;  si  l'on  mène  FM  perpendiculaire  au  plan  ATM  , 

qui  sera  celui  de.l'écliptique,  et  que  Pon  tire  A  F  perpendiculaire  à  la 

ligne  TS  ;  A  M  sera  perpendicolaifre  à  la  ligne  T  S^  l'angle  ÇA  M  sera 

l'incUnaison  de  Porbite,  nous  le  représenterons  par  I.  Nommons  toa- 

jours   les  coordonnée»  AT=x,  AM  =  y,  JVIP  =  z,  on  connaît- 

j'angle  ATM  ,  c'est  la  différence  de  longitude  entre  la  planète   et  le 

soleil  :  nous  le  représenteront  par  4».  On  connaît  aussi  l'angle  F  T  M  5 

«'est  la  latitude  géocentrique  de  la  planète  que  nous  supposons  égal& 

â  ô.  Si  ,  de  plus  ,   on  représente  MT   par  r  ^  on  aura  x  =  r  ces.  ^  ; 

y  =|r  sin.  ^  ,  z  =  r  tang.  9. 11  est  visible  que  le  rapport  de  F  M  à  AM, 

•u  de  z  à  X  ,  exprime  la  tangente  trigonométrique  de  l'angle  FAM; 

qui  est  l'inclinaisott  de  l'orbite.   Oo  aura  dooc  ,  d'après  les  roleors 

pnécédejjites  , 

tang.  1=       ^ — 
sin.  ^ 

Si  l'on  s'était  trompé  d'une  petite  quantité  sur  le  lien  du  nœud  \ 
et  que  le  soleil  n'y  fût  pas  tout-à-fait  arrivé  ,  l'erreur  serait  insen- 
bl«    «or  i'ijï^jiij[mji99]l  d«  l'orbite ,  à  cause  de  la  petitesse  de  cette 
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445.  En  comparant  les  longitudes  des  nœudd  ctes  pla* 

nëtes  observées  à  des  époques  différentes  ^  on  a  reconnii 

qu'ils  ne  sont  pas  fixes  dans  le  ciel.  Us  ont   tous  y  sur 

l'ccliptique^    des  mouTemens  rétrogrades^  c'est- à->^dire^ 

dirigés  en  sens  contraire  des  mouvemens  propres.    Ces 

«     ■     '  ■'    i  ■   ■  ■■    '     

raéme  inclinaison.  En  efiPet ,  soit  N'  le  lien  da  nœud  ,  S  le  lien  da 
soleil ,  l'angle  ^  ,  ou  STM  dont  nous  avons  fait  usage  ,  n'eat  ploi 
celui  qu'il  l'auftemployer  ;  il  faut  lui  substituer  l'angle  K  ^  T  M  ,  qoi, 
par  hypothèse,  n'en  diGTère  que  d'une  petite  quantité.  Le  sinus  de 
cet  angle  différera  donc  aussi  de  sin.  ^  ;  mais  l'erreur  sera .  très- 
petite.  Représentons-là  par  a»  ;  alors ,  en  recommençant  le  calcid 
des  triangles  A'T  M ,  A'  P  M  ,  on  aura 

sin.  ^+  û» 

-,          ,       Tang.  9       .   i 
ou  Tang.  1=  2 —  .^ 


sin.  ^        1^  ^ 


sin  ^ 


w  on  développant   la  quantité  i  +  »         par  la  4mftion  ,  elle  de- 


sm.  ^ 


»       .     «^ 


vient  1  —  •: h— — r etc. 

sin.  ^      sin.  '  <^ 


ce  qui  donne 

tang.  I  = — r^^ —   {  1 — : ^-  t-t  —  ^«c-    > 

sin.  ^    t       sii^«  ^      sin.'*9  J 

Tang  9  est  déjà  une  quantité  très- petite  ,  ainsi  que  a»  :  tous  les  terme* 
de  ce  produit  seront  donc  très-petits  du  second  ordre  ,  excepté  Icf 
premier.  Ainsi  ^  en  les  négligeant,   on  aura  encore  à  fort  peu  près 

^         tang.  9 
tang.  I  =  — :H — 

sin.  ^ 

c'est-à-dire  ,  le  même  résultat  que  si  on  ne  s'était  pas  trompé  sur  U 
lieu  du  nœud. 
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yariations  sont  trës-lentes  ,  et  de  la  nature  cle  celles  que 
nous  avons  nommées  séculaires.  Les  inclinaisons  des  or- 
bites  éprouvent  aussi ,  entr'elles  et  sur  Fécliptique ,  quelques 
variations. 

La  rétrogradation  des  nœuds  des  planètes  est  analogue 
à.  celle  des  nœuds  de  la  lune  :  c'est  une  conséquence  né- 
cessaire de  Tallraction  universelle,  comme  on  le  verra 
plus  loin.  Il  en  est  de  même  des  cbangemens  d'incli- 
naison. L'analyse ,  en  faisant  connaître  cette  dépendance , 
a  donné  le  moyen  d'en  calculer  les  efTets. 

446.  On  trouvera  à  la  fin  du  chapitre  suivant  le  ta* 
blean  des  inclinaisons  de  tous  les  orbes  planétaires  sur 
l'écliptique  ,  avec  la  position  de  leurs  nœuds.  On  y  a  joint 
les  variations  séculaires  de  ces  élémens. 
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CHAPITRE    III. 

De  la   nature  des   orbites  planétaires*    Ltois   de 

Kepler. 

447.  JLiA  position  du  plan  de  l'orbite  étant  déterminée, 
il  reste  à  trouver  la  loi  du  mouvement  de  la  planète  et 
la  figure  de  la  courbe  qu'elle  décrit. 

Toutes  ces  cboses  seraient  connues  si  l'on  parvenait  « 
assigner  pour  chaque  instant  la  longueur  du  rayon  vec-" 
teur  mené  de  la  planète  au  soleil ,  et  l'angle  formé  par 
ce  T^yon  avec  une  droite  fixe  menée  dans  le  plan  de 
l'orbite,  et  passant  par  le  centre  du  soleil.  C'est  ainsi ,  par 
exemple ,  que  dans  l'article  196  nous  avons  tracé  ^  d'après 
les  observations ,  la  figure  de  l'orbe  solaire. 

Le  premier  élément  à  déterminer,  est  le  tems  d'une 
révolution  complète  de  la  planète  autour  du  soleil.  Pour 
le  connaître ,  il  sufiit  d'observer  l'intervalle  de  tems  qui 
s'écoule  entre  deux  retours  consécutifs  de  la  planète  au 
même  nœud  ;  car  il  est  visible  qu'elle  n'y  revient  qu'une 
seule  fois  dans  chaque  révolution  j  et  l'on  peut ,  dans  une 
première  approximation  ,  supposer  les  nœuds  fixes  sur  le 
plan  de  l'orbite. 

Il  faut  maintenant  déduire  de  l'observation  le  mouve- 
ment angulaire  de  la  planète  autour  du  soleil ,  et  les  va- 
riations de  sa  distance  à  cet  astre.  Les  conjonctions  et  les 
oppositions  sont  très-favorables  pour  cet  objet. 

En  effet  ^  dans  ces  circonstances  le  rayon  vecteur  mené 
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^e  iù  ietTQ  à  la  planète ,  ei  celui  qui  lai  ck  mené  da 
ccntfe  ^«  soleil,  se  projettent  sur  le  pian  die  l'éclipti- 
<]ue  flans  la  même  ligne  droite  TSM,  fig.  g5,  Aifkai 
le  point  de  l'éeliptique  auquel  nous  rapportons  la  pla- 
nète y  est  le  même  que  celui  auquel  on  la  rapporterait 
^m  centre  du  soleil ,  ou  bien  ^l  lui  est  directement  op- 
posé. Dans  ce<s  deux  cas ,  la  longitude  de  la  planète ,  vue 
du  soleil  ou  héliocentrique ,  est  donnée  par  l'observation 
de  sa  longitude  vue  de  la  terre  ou  géooenêrique\  car  eli^ 
lui  est  égale  ou  elle  en  difi^re  de  deii;ix  angles  droits  ^  eC 
comme  la  position  de  l'orbite  sur  le  plan  de  l'ççliptiqu^ 
est  connue ,  ainsi  que  son  mouvement,  par  des  opérations 
précédentes ,  un  sloiplè  calcul  trigonométrique  détermine 
Fangle  NSP,  ou  la  distance  de  la  planète  au  nœud  ,  et  ht 
rapport  de  SP  à  TS  i  c'est  à^dire,  la  distance  de  la  pia* 
«ète  au  soleil  exprimée  en  partie  de  la  diïdance  du  soleil 
à  la  lerre  (  a  ).  Celle-ci  e§t  connue ,  parce  qui  précède 


{fî)  Soit  T  U  tenre  ,  S  le  «oieil ,  P  U  planète  supposée  eQ  oppo- 
•itioa  ,  %  P  son  rayon  reotear  ,  6  N  la  ligue  des  nœads  ;  la  longilade 
géoçeatrique  de  la  planète  étant  ëgale  à  sa  luogitad^  hjélioceBtrique  , 
81  l'-ea  ea  retraïui^e  la  l^ogitmde  du  ax&uil  de  JWbite  q.ui  £st  W9^ 
nue  ,  on  aura  Tanglc  N  S  M  qne  je  nomme  9.  Si  ,  de  plus  ,  on 
mène  P  A  perpendiculaire  à  S  N,  P  M  ëiant  perpendiculaire  sur  le 
plan  ASM,  Tangle  P  AM  sera  rinclinaiâon  de  l'orbite  qui  est  con- 
nue ,  et  que  je  désigne  par  I  :  ««la  posé  ,  en  Jt;iommant  comme 'à. l'or- 
dinaire 

SA  =  x        AM  =  y        PM  =  2        $Aï=r        SP  =  a 

et  l'angle  A  SP  =  v  l'angle  P  S  M  =S 

On  aura 

x  =  rcos.  ^      T  =  r«m.  f      ï  =  rtan2.  0      R=:_    ^ 
•^  tos,# 
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en  parties  du  grand  as.e  de  l'orbe  solaire  ^  la  longueur  ds 
rayon  vecteur  sera  donc  aussi  connue  en  parties  de  ce 
méme^and  axe. 

Les  oppositions  et  les  coaionctîons  des  planètes  ar- 
rivent successivement  dans  divers  points  du  ciel  ;  ellei 
ne  répondent  pas  non  plus  toujours  aux  mêmes  poinli 


De  plus ,  le  triangle  P  A  M  cLonne  tang.  I  =  — 

Le  triangle  ASP  donne  x  =  R  cob.  t. 

Substimant  ponr   x    y    s    B.    leurs  Talenrs ,  on  trou  va 

tang.  8                            co».  r 
tang.  I  =?-: r  «os.  a= t- 

^^  8in.    f  ^       C08.  0 

«u  tang.  9  =s  tang.  I .  sin.  ^        cos.   ▼  =3  cos.  ^  «  cos.  9 

La  première  écpiation  donnera  la'  valeur  de  8  ,  qni  est  la  iatitaie 
liéliocentriqae.;  la  seconde  fera  connaître  ensnite  Tangle  v  ,  ^oicst 
\a  distance  de  la  planète  an  nœud. 

Alors  ,  en  prenant  le  Hupp^ëment  de  Pangle  8  ,  on  anra  l'angle 
TSF.  On  connnaît  de  plus  l'angle  PTS  par  les  obsenratioos , 
puisque  c'est  la  latitude  géoccntrique  de  la  planète  ,  nous  la  nom- 
merons d'  ',  alors  ,  dans  le  triangle  PST  ,  on  connaîtra  |es  deur 
aogles  T  et  S ,  et  le  côté  S  T  ,  ou  la  distance  du  soleil  à  la  terre , 
qui  est  connue  en  parties  de  Paxc  de  l'orbe  terrestre.  Si  on  la  repr^ 
4cme  par  D ,  on  aura  les  autres  côtes  SP ,  T^  par  Us  formoles. 

sin.  PTS 


SP=?:ST. 


<m 


R  = 


P  T  =  S  T 


ou 


PT: 


siu.  TP  S 

P  .  sin.  9^ 
sin.  (9  — 9') 

sin.  PST 
s.n.  T  P  S 

D  sin.  5 


aiu.  (9—9' 

On  aura  do^la  distance  de    la  planète  à  la  terre  et    au  soleil, 
c^xpriro^e  en  parties   du  grand  axe  de  J'orbe  lunaire. 
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^e  ktirs  orbites.  Ainsi  j  en  faisant  plusieurs  observations 
semblables ,  on  verra  successivement  difierens  angles  et 
<]îfFérens  rayons  vecteurs  ;  on  pouiTa  donc  mesurer  ces 
rayons  en  parties  du  grand  a^e  de  l'orbe  :solaire  y  les  pla- 
cer autour  du  soleil  dans  leurs  directions  véritables  ^  et 
tracer  ainsi  la  figure  de  la  courbe  que  la  planëtt;  décrit. 

Il  n'est  pas  même  nécessaire  pour  obtenir  ces  résul- 
tats, que  les  planètes  soient  observées  au  tems  de  leurs 
oppositions  ou  de  leurs  conjonctions.  Une  longitude  et 
une  latitude  géocentriqufs  ^observées  à  une  époque  quel- 
conque, suffiront,  à  l'aide  du  calcul  triganomé trique  , 
pour  trouver  le  rayon  vectour  et  la  distance  au  nœud  (a). 

447.  La  courbe,  tracée  de  cette  manière  pour  toutes  les 
planètes ,  est  fort  ressemblante  à  une  ellipse  dont  le  soleil 
occupe  un  des  foyers.  Ici  l'analogie  nous  porte  à  essayer 
si  le  mouvement  elliptique  ne  satisferait  pas  aux  obser- 
Tations. 

L'épreuve  en  est  facile.  Trois  points  donnés  de  position 
^ur  un  plan  suffisent  pour  déterminer  complètement  une 
ellipse  dont  on  connaît  un  des  foyers.  Ainsi  j  en  calcu- 
lant l'ellipse  qui  satisfait  k  trois  observations  de  la  pla- 
nète, on  verra  si  elle  comprend  toutes  les  auti^es  :  c'esft 
ce  qui  arrive  très-exactement. 

448.  On  a  reconnu  de  cette  manière  que  les  orhea  des 
planètes  sont  des  ellipses  dont  le  soleil  occupe  un  des 
foyers, 

Jueur  rayon  vecteur  décrit  autour  de  ce  point  des  aires 
proportionnelles  aux  teins^ 


r- 

^a)  Lemonnier  ,  institutions  astronomiques  ,  page  542. 

rf  2 


Ça9  WuU^U  ««  «pmm^nt  (es  luia  (k  Képlpr,  parce  qn'ife 
fut  é(é  déca^?erts  p^r  qe  çélèjtore  pstronpiiie. 

449.  L€i8  dim^psîons  de^  ^Uijl^^es  ptanéuires  ^  c'es{ràr 
dire ,  If  s  gi*ai|i(eiiurs  de  I^urs  ii^es  çl  levr?  e^centriçitéi 
fgnt  doppé^  9  comme  w  TÎ^Pt  de  le  voir,  en  partie^  d^une 
échelle  çoypwuoe  qui  ç$(  b  p^Qj^nç  di^i^^nce  da  soleif 
à  U  (erre. 

Ces  e^ceairicités  éprouvent  de»  Yaridiîpn3  très-lentq 
4pb(  la  théorie;  a  délermipé  l'étendue  et  le$  lois.  Actuel^ 
lement  o^Ue»  de  Mercure ,  de  M^n»  e(  de  J|i{>iter  aug- 
mentent ;  o^Ues  def  autres  plauëte»  dîminueiit. 

Le»  périhélm  des  orbites  pe  sout  p^^  fî:^es  d^ns  le 
fsiel  ;  ils  ont  $ur  les  planç  de  ces  mêmes  orbites  clés  mou-^ 
vemens  directs,  c'çst-à-dire^  dirigés  dans  le  même  sens 
que  celui  du  soleil.  Les  bpnnes  o])serTations  sont  encore 
trop  récentes  pour  déterminer  cet  élément.  La  tkéorie 
de  l'attraction  le  donne  avec  beaucoup  plus  d'eiLacti- 
tnde. 

Le  mouvement  propre  des  étoiles  qui  se  fart  dans  le 
même  sens ,  est  de  i54",63  par  année,  comme  on  l'a  vu 
dans  l'article  283.  Pour  rapjiorter  le  mouvement  dei 
périhélies  aux  étoiles^  selon  Fusage  ordinaire  en  astro- 
nomie,  il  faut  retrancher  i54"^63  de  leur  mouvement 
en  longitude,  rapporté  à  Técliplique  et  aux  équinoxes. 
Ceux  dont  le  mouvement  est  moindre  que  cette  quan- 
tité paraîtront  rétrograder  par  rapport  aux  étoiles:  c'e^t 
€e  qui  arrive  au  périhélie  de  Vénus. 

450.  On  peut  de  même  rapporter  les  révoliitÎQX>$  des 

planètes  aux  étoiles  ;  ce  qui  est  fort  usité  en  astronomie. 
Cela  est  trcs-facile  quand  on  connaît  le  mouvement  sé- 
culaire de  la  planète  j  il  suffit  d'en  retrancher  la  précession 
séculaire  de^i  équiiioxes  ^  et  l'on  obtient  ensuite  la  révo- 
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lutîôtt  Sjdérafé  pâf  tiÂè  ^hnprte  pi'opôrtion.  <i'èst  «ih:9l  ^ua 
botid  âtoiié  trouvé  èdle  dé  là  lurie. 

45 1.  On  Vt>'it  par  ce  qui  précède  que  la  connaissance 
des  mouvemcru!  elliptiques  des  ptauëtes  dépeça  ;  pour 
chacune  d'elles,  de  sept  élémens  *,  deux  servent  à  déter- 
miner la  position  de  J  orbite  >  ce  sont  la  longitude  du 
nœud  ou  sa  trace  sur  uû  pmn  fixe  ,  et  î'incllnaîson  ;  les 
cinq  autres  sont  relatif  au  mouvement  dans  Fellipse  ;  ce 
sotit ,  1.®  la  durée  d^  la  révolution  sydéfàte;  2.<>  le  demi- 
grand  axe  de  Torbite ,  ou  la  moyenne  distance  de  la  pla*- 
nète  au  Soleil  \  S.^  Fexceùtricité  d'où  résulte  la  plus  grande 
éqUation  du  centre  ;  4.^  la  longitude  moyenne  dé  Ik 
piaûëte  à  une  époqtie  donnée  ;-^.^  la  longitude  du  pé- 
rihélie à  la  ûséme  époque.  Comme  it  y  a  jusqu'à  présent 
neuf  planètes  connue^  ,  il  y  a  en  tout  soixante-iroîs 
élémens  a  déterroiaer  pour  avoir  la  connaissance  aè  noire 
système  planétaire  dans  l'état  actuel  de  l'astronomie.  j*& 
rassemblé  tous  ces  élémens  dans  le  tableau  qui  est  a  fâ 
fin  de  ce  chapitre. 

452.  L'examen  de  ce  tableau  nous  montre  que  les  pfa- 
l^ètes  qtd  sont  les  plus  éloignées  du  soleil  se  meuvent 
avec  le  plus  de  lenteur.  "É/a  comparant  par  des  essai» 
xliulti{lliés  f  leurs  vitesses  et  leurs  distances,  Kepler  y  dé- 
couvrit ce  beau  rapport  :  Les  carrés  des  tems  des  répo- 
lulions  sont  proportionnels  aux  cubes  des  moyennes  dis- 
tâhtés.  C'est  là  tfôîrifemè  loi  de  Ré]|>ttît*  (a). 


(a^  Soient  a  et  a^  les  distances  moyennes  de  deux  planètes  au  «o- 
1^1 ,  1*  ti^^X^  dttréfi  dé  Htth^^éf oltttiottâ  »fè#rsit^ ,  m  mrtt 
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Par  exemple,  la  durée  de  la  réyolcitioH  sjdérale  it 
Jupiter  est  4332^, 602:108  ;  celle  de  Mercure  est  87)^9.69255. 
Si  l'on  fait  les  carrés  de  ces  nombres ,  et  au'on  prenne 
leur  rapport ,  on  trouve  2426,7. 

Les  distances  moyennes  de  ces  deux  planètes  au  soleil 
sont  exprimées  par  6,202778  et  0,387100,  le  demi-grand 
axe  de  l'orbe  solaire  étant  pris  pour  unité.  £n  Élisant  left 
cubes  de  ces  nombres ,  et  prenant  ensuite  leur  rapport^ 
on  trouve  2427,9^  c'est-à-dire,  à-peu-près  le  même  que 
précédemment. 

Cette  loi  étant  démontrée  par  toutes  les  pTanëic», 
d'après  les  observations^  on  doit  la  regarder  comme  plus 
exacte  que  les  observations  mêmes ,  c'est-à-dire ,  qu'au 
lieu  d'emprunter  de  l'observation  les  rapports  des.  dis^ 
tances  des  planètes  au  soleil^  rapports  toujours  difficiles 
à  mesurer  avec  la  dernière  exactitude,  il  faut  les  conclorè 
de  cette  loi,  d'après  la  durée  des  révolutions  sjdéralé» 
que  l'on  a  beaucoup  plus  exactement. 

463.  Enfin,  et  ceci  est  extrêmement  remarquable,  îa 
terre  elle-même  participe  à  cette  loi  générale  à  laqudTe 
toutes  les  planètes  sont  assnjéties.  Si  l'on  admet  son  mou- 
vement annuel,  et  qu'on  regarde  celui  du  soleil  comme 
apparent ,  sa  marche  devient  celle  d'un  corps  planétaire 
circulant  autour  du   soleil ,  conformément  aux  lois  de 


Kommant  K^  le  rapport  -7-  calcule  poar  une  d'entre  elles ,  on  aura 

a  3 

iionr  toates  les  autres 

relation  qui  fera  connaître  la  révolution  sidérale  ,  d'après  la  dis- 
tance observée^  et  réciproquement.  Dans  le  système  solaire  ,1a  valeur 
de  K  est  36ôJ ^206584.  C'est  précisément  la  durée  de  Tauaée  Sk^ 
d^rale  •*  on  en  verra  la  raison  plus  loia. 
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Képîer.  La  durée  de  sa  révolulîon  ^  calculée  dans  celte- 
hypothèse  d'après  sa'  distance  ^  se  trouve  pi^écisément 
égale  à  une  année  sidérale  (a). 

Celte  conformité  offre  une  anaîogîe  frappante  entro' 
la  terre  et  les  autres  corps  célestes.  La  nature  ne  pou- 
Tant'pas  nous  indiquer  d'une  manière  plus  forte  le  mou- 
vement de  notre  globe ,  qu'il  était  impossible  de  rendre 
perceptible  à  nos  sens. 

454.  Les  lols^  de  Kepler,  auxquelles  nous  venons  da 

•  •  •        -         ' 

parvenir ,  sont  le  foiulcment  de  toute  Faslronomie  thco- 
rique  ;  elles  conduisent  immédiatement  à  la.  loi  de  la  pe- 
santeur universelle,  qui  n'en  est  en  quelque  sorte  qu'une 
conséquence,  comme  nous  te  verrons  plus  loin. 

455.  Les  mouvôraens  des  "planètes^  ne  se  font  pas  tout- 
à'faijt  danii  des  «lUpses..-  Ils  sont  assujétis  à  un  grand, 
nombre  de  petites  inégalités  que  l'observation  et  la  tbéor 
rie  ont  reconnues  et détermiaées  avec  beaucoup  d'exactf- 
tude,  en  les  ajoutant  aux  tables  des  planètes,  eorame 
autant  de  corrections  à  faire  au  mouvement  elliptique. 

Les   plus    considérables  sont  celles  qui  affectent  lesi 
mouvemens  de  Jupiter  et  de  Saturne.  Ea  comparant  les 
observations  roodernca  aux  anciennes ,  on  remarque  une 
diminution  dans  U  durée  de  la  révolution  de  Jupitep  et 
un  accroissement  dans^   celle  de  Saturne.  Les  obstrva?- 


(a)  D'après  l«s  lois  do  Kepler  ,  la  distance  moyenne  d*ane  pla- 
nète an  soleil  ,  etia  doriée  des  réyoltttioin»  aiderai  ea  sont  liées  entrer 
elles  par  la  relation  T^  =  K*  a'  ,  dans  laquelle  K  =  56.')i, 256584- 
Si  l'on  regarde  la  terre  comme  une   planèt&y   la  valeor  dç  a  ser^ 
l'unité ,  et  l'en  aura  T?  =  K\  ou  T^  K 
c'est  précisément  la  dorée  d&  l'aaaiée  sidérale. 
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La  Terre:  .'.  .  .  .  .,.'..  .-. -Sii*,!!!* 

Mars.  .  .  .  '• 34  ,4219. 

Jupiter  .  .  .  ' -.-....     -    4  ,i30t.  ' 

Satame - .....*.     367  ,o4S8i 

Uraaus. ^ ^   . ,  553  ,9610^ 


'  I  r      «^    «.     k 


Longitudes  da  péribélîe,'  an  commencement  de  i/Sa 

Hcreiin»...  ^  ^  ^  ..............  .  .'.'.  ..-.•.••  •  •  8i",74o». 

Véon^ i4i  ^59. 

La  Terre^  •. .,  ..  •  .  .  ,  .  .  ......  .  .  .  .  •  .     .*  .  .399.>^9o* 

Mars. .  .  ... , 368>qe. 

r 

lapiter ii.y5oi2» 

Satome  .  ,  ,  .  ,  ...  .............  .  .  .  ,  .  .       97  ,9466» 

Uranus •     i85  ^1262. 

»  •.  .-         .  . 

Mouvement  sidéral  et  séculaire dâ^ périhélie.  (  Le  signe—* 
indique  un  mouvement  rétrograde. 

Mercnre .....:;;:;■.:*.  i  •.-.  v  •  1755"^ 

Vënas  .  ;  'i  ,.;...../....  - 4  —       €199  ,07. 

La  Terre. •.  .  ...  .  ... .  3^1,65* 

Mar».  ..:,...•.;.........,......  ^  .  V     4834  ^. 

Jupiter.  ...'...  ••  ,  .  .   .  .  i   i  .  V  ■...•.>•.  •.  .-.  •.     3o5o  ^. 

Saturne •.•.-.•.   .  .  ...-.•.  .•.-...-, 4967  ^64» 

Urânus   .  ^  .  .  . , 759  >83. 

Inclinaison  de  l'orbite  à  l'écTiptique  ^  au  commencement 

de  1750, 

Mercart :  .   .  : "fyVfi*^ 

Tiaut , 3  ^77ou 
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lia  Terre o  ,0000: 

Mars'.  .- ....." 2  .,o556«. 

Jnpiter  .  .  .- ^  ..•.*.,•......., ..    1  .,46361 

Saturne   "* a  tJjSau 

Uraniis  .    ...  .  .r  .  ,  • Q  ^^99^ 

Yarîatlon  séculaire.  deJ'inclinaison  à  l'écliptique  yroîe» 

Mercure.  .  .  .- . '. 'î^i-»   .'•^'.'rf  .,',...;.  ".'^  ;i ...  .-•    00  ,og. 

Vënps.  .  .  .  :''.  .  j».:«.*  îî;  ;«i  i.  ;'' .  .'.  ;:-;.{.  -  •  .  >..  i3  ,8al 

l«à  Terre  .  .  .  ;   .  .".*•?.><• ,'  .'  *  v  ••  ;  ••  <»  ;  •■  .  ;"■.  ••*  i    .-.  <»■  »49<r/ 

Mars.  ;  .-.  .  ;».  />'. 't^.' -;».'»r; '.  ."  :  i^Vv  •  .'*  ~  •'   4^,45. 

t  • 

Jupiter.   .  ".  ':  . '.  '.  .  .*  .•  .  :'  ;-:  -;•'.  •;";  ;/  /-,''.■  «.'.*;'***i    6y-^wt 

Saturne • ^  '  Ar}'  ,87^ 

Uranus  "'. ;-■-.. .k.  .T.  ." ,....,..       9  ^8, 


'  ■  ♦    -  •"  -     » 


Longitude   du  nœ]^d ,  ascendant   sur  Véclipticrae^^au  , 

commencement  de  1 750. 


*  •  •  •  V^       . 


Mçrcure , .  5o^3835. 

Vénus *  .  .  . 82  ,7095* 

La  Terre.  .  , o  ,oooo. 

•Viars  .  ...'.«  .  "i"  â'  '•*...   ^  7"*.  .'  Tî'  .  '.  ."■."■•  •  ■»■"  *  ow  fOi^y  9m 

Jupiter ipQ.  »$p63. 

''     -    .         .      -          -  -.■  .        -,        '    .  ■    I 

Saturne  ,.,,,, iiS  99327. 

Uranus.   -.. « 80  ,7oi5..' 

Mouvement    sidéral  et  séculaire  du  nœud  sur  l'éclip^ 

tique  Traie. 

Mercure 7  ,....»«.......  :  —  2332",9o. 

Y«»us  ........,..,»•.•*.....»•  —  5673  ^60. 
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hé  Terre -  ^ ^  .  .  .  d  ,ed 

MiM  .  .  ...  .  .  .  • •  -7-  .    .70^7  ^1. 

aMiimt. r-r  .  StSi  #m. 

IffOtfllS^ -— .    .1Q6«^/Mi 


i«Mé 


.  Ct  tableaa  a  été  pris  dans  rexposition  dn.  SjBlAm»  di 
Monde.  Je  yais  j.  joindre  Ie&  élév^Tks  êi/ea  npuyellçsjlp 
Hèle»  y  Pallas  et  Gérés  >  tek.  q^'i.ls.  gnt.  été  ;ealpuléa  pr 
Gauss  et  £|irckbardt,  ll.exîste.  encore  trop  peu  d'ohserra* 
lions  ^  pour  quVn  ait  pu  déterminer  leurs  mouYcneiii 
léculairçs. 


Pali^. 


BéToIuiioa  sjdërale  •    .     •    .    •  16821, i4.    •  •  »  1^91,67. 

(a^  "Distante  iboyebne     ....  ï^yégo.    •  ,\  ^^T^Tl. 

Excentricité '  0.2407.     .  '  .  .  0,0757. 

LoDgilude   an  périhélie  .....  i34'',7695   .  .  .  i62%8448. 

laclioaison  de  l'orbite.     ...    «  3d^,48iâ  .  .  ^  ii%794Si 

Iton^tode  du  nœud i9i°,63^  .  .  •  90^,Ô4!SS 

{tt}'6elle  de  là  ierrc  est  priée  pbtlraiiilé; 


r  II  Y  s  f  Q  U  £.  ^jt 


ufiw^m     nrt^t'inpvi^    tT  ^.Jill  ^.   •:9     »  ■  f  *  ■  (>  ■  ■'    ■— 


ÇHAPÏTREIV, 

■Mwiière  dfi  prévoir  Içs  r^tour^  d^s  planètes  é  lUK 
mém^  ^Uudtign,  par  rapport  au  soleil* 

45Ç.  \/i7AirD  on  veut  ùkm  qurlqflMf  r^li«rcbef  for  If 
moUYiÇKi^pt  dçs  pI^Q^te^,  on  a  souvient  be$om  d€  cono^tra 
le  tems  qu'elles  emploieront  2i  revenir  à  la  même  po^ilâoii^ 
par  rapport  au  soleil  ^  c'est  ce  que  l'on  nomoie  la  rétfoi»^ 
tion  synodique» 

On  peut  aisément  la  défiuire  des  résultats  pnccédenf  ; 
il  suffit  pour  cela  de  s'appuyer  sur  le  fait  général  ^^qn^ 
toutes  les  planètes  connues  font  leurs  réyolutions  dam 
le  même  sens ,  et  d'occident  en  ^eat  y  eomme  le  aoU^il; 
conformité  qui  est  un  des  pliénoBiilies  Lw  pliia  rewMF^ 
quabies  du  système  du  moBde. 

En  effet  y  soit  que  la  terre  tourne  autour  du  soleil  ^  <HVi 
le  soleil  autour  de  la  terre  y  si  nous  nous  supposons  Iranuir 
portés  au  centre  de  cet  iastre ,  nous  nous  creii*ons  immobil^f  ; 
la  terre  et  toutes  les  planètes  sembleront  tourner  aulourd^ 
nous  ,  dans  le  même  sens  y  et  la  quantité  dout  elles 
s'éloigneront  les  unes  des  autres  dan«  un  tems  donné  , 
dépendra  de  la  différence  de  leurs  moqvemens. 

Far  conséquent  si^  du  mouyement  diurne  de  la  terre , 
on  retranche  le  mouvement  diurne  d'une  planète  ,  la 
difiPérence  exprimera  la  quantité  dont  la  terre  et  la  pU« 
tiële,  vues  du  soleil  ^  s'écarteront  l'une  de  l'autre,  aprèe 
l'intervalle  d'un  jour,  et  par  une  simple  proportion ,  on  em 
déduira  le  nombre  de  jours  néeetaaires  pourqu^eUess'é- 
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loigoentrnne  de  l'autre  de  4oo^^  c'est-à-dire,  pour  qu'ello 
reyienneot  autour  du  soleil  k  la  même  position  relatÎTe: 
«'est  le  tems  de  la  révolution  synodique  de  la  planète. 

Par  exemple  ,  le  mouvement  diurne  de  mercure  est  de 
45470  ,85  ;  celui  de  la  terre  ou  du  soleil  est  de  10961  ^6; 
la  différence  est  545i9''y!25;  c'est  la  quantité  dont  mercure 
et  la  terre,  vus  du  soleil^  s'éloignent  l'un  de  l'antre  dans 
l'intervalle  d'un  jour;  ainsi,  pour  qu'ils  s'écartent  l'un  de 
l'autre  de  4oo*,  il  faudra  un  nombre  de  jours  représenté  par 

j-^  -TT-r  ou   ii5ifS'j'/3'/5:   c'est  le  tems  de  la  révolution 

isvnodique  de  mercure. 

La  sup|iosition  du  mouvement  de  la  terre  que  nous  ve- 
nons d'employer ,  n'avait  pour  but  que  de  simplifier  les 
cofisidérations ,  en  les  rendant  uniformes.  Il  est  visible 
qu'elle  ne  peut  avoir  aucune  inflence  sur  le  résultat  dé- 
finitif déduit  des  observations ,  puisque  ces  observations  ne 
peuvent  pas  nous  apprendre,  si  c'est  réellement  le  soleil 
ou  la  terre  qui  tourne.  A  mesure  que  les  faits  s'accumulent, 
nous  avons  des  occasions ,  de  plus  en  plus  fréquentes,  de 
remarquer  la  simplicité  que  l'hypothèse  du  mouvement 
de  la  terre  introduit  dans  toutes  les  recherches  astrono- 
miques. 

45?.  En  comparant  le  moyen  mouvement  des  planètes, 
au  moyen  mouvement  du  soleil,  on  peut  calculer  les  pé- 
riodes des  tems  api  es  lesquelles  ces  astres  doivent  se  re- 
trouver dans  le  même  point  de  leur  orbite ,  et  dans  les 
mêmes  situations ,  par  rapport  à  la  terre  Ces  périodes  dif- 
férent de  la  révolution  synodique  qui  ramène  seulement 
la  planète  à  la  même  distance  angulaire  du  soleil.  Elles 
sont  extrêmement  utiles ,  parce  qu'aux  époques  qu'elles 
indiquent;  l'heure  du  leyei:  et  du  coucher  du  soleil  et  de 
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la  planète  9  celles  de  leurs  passages  au  méridien ,  et  toutes 
les  ioé^lilés  qui  a£Pectent  leur  marche ,  se  retrouvent  les 
mêmes  qu'auparavant  ;  de  sorte  que  tous  les  phénomènes 
C[ui  dépendent  des  positions  des  deux,  astres,  par  rapport 
a  la  terre ,  recommencent  dans  le  même  ordxe^  ce  qui  donne 
un  moyen  facile  de  les  prévoir. 

Nous  avons  déjà  reconnu  les  avantages  de  ces  périodes 
dans  les  éclipses  de  lune  et  de  soleil.  AGn  d'en  obtenir  de 
/semblables  pour  les  planètes ,  il  suffît  de  trouver  un  nombre 
d'années  y  après  lequel  le  mouvement  de  la  planète  au- 
tour du  soleil  complète  exactement^  ou^^  à  fort  pei^  près, 
vn  nombre  exact  de  révolutions. 

Pour  cela ,  ce  qui  se  présente  de  plus  simple ,  est  de 
former  le  rapport  des  mouvemens  annuels  de  la  planète 
et  du  soleil;  et  de  réduire  ce  rapport  à  ces  moindres 
termes. 

Par  exemple ,  le  mouvement  tropique  de  mercure ,  dans 

une  année  julienne,  est  égal  à.  1660823 i",i3  ;  celui  du 

soleil ,  dans  le  même  intervalle,  est  égal  à  4ooo8''i^,"93  ; 

,1               \    1                                       ^  166082^1''.! 3.   e»  1 
et  le  rapport  de  ces  mouvemens  est  ; — :  Si  les 

les  deux  termes  de  cette  fraction  avait  un  commun  diviseur, 
on  profiterait  de  cette  circonstance  pour  la  réduire  à  une 
expression  plus  simple  *,  si ,  par  exemple ,  on  pouvait  la 

réduire  à  -=,  on  en. conclurait  que  le  mouvement  de  mer- 
cure est  à  celui  du  soleil,  dans  le  rapport  54  à  i3,  et 
pendant  que  m*'rcure. décrirait  54  circonférences  autour 
du  soleil^  cet  astre  en  décrirait  i3  autour  de  la  trrre; 
de  sorte  qu'après  treize  années  solaires ,  le  soleil  et  mer^ 
cure  ayant  décrit  tous  deux  un  nombre  exact  de  circonfé- 
rences; se  troayeroient  aux  mêmes  positions  ^  mais  comme 


464  AS   THOWOMIE  ^ 

en  gcnér/rl  le  rapport  dont  il  s^agit  n'est  p«6  r6daetli)Ie, 
oa  ne  comporte  que  des  rédoetions  trët-iaîbles  ,  îl  fnk 
cfierdier  <les  nombres  qui  le  dWisenC  ,  eimo^i  «saotenent, 
du  inoîiis  à  très- peu  près ,  et  tes  quotfefis  de  oeB  dJTÎsioqs 
Tlonneront  autant  de  périodes  plus  on  moins  rapprodbées; 
rexaclîtuJe  dépendra  des  quantités  négligées  4«as  le 
calcul. 

Pour  cela  on  opérera  comme  si  on  Tonl^ît  trofnyer  le 
plus  grand  commun  diriseur  des  deuK  nonVr^  proposés; 
comme  le  calcul  donnerait  en  général  Fumité  poor  der^ 
nier  diviseur  ,  puisque  les  nombres  sont  premiers  e«^eaZ| 
on  s'arrêtera  à  la  première  dinsiou  ^  à  la  seconde^  os  à 
ia  troisième ,  et  ainsi  de  suite  ^  c'est-à-dire  ^  que  Fou  né- 
gligera fe  premier,  ou  le  second,  ou  le  tnHsiëme  veste, 
et  ces  diverses  suppositions  donnant  des  erneurs  d'avtaait 
plus  peliles,  conduiront  à  des  périodes  de  plus  en  piss 
rapprochées. 

Par  exemple ,    pour  mercvre  ,   le  rapport  4les  deux 


400006493 
conduira  aux.  résultats  compris  dans  le  tableau  sairant. 


nombres  est    ,  —  ^— ^  ,  la  recbercbe  du  commun  diviseur 

400000490 


rç  çi  r,    ?  40000849$ 1 60769141  156275^7  25545494'<97.â6itô 
4  |6  il  II  .i 


Si  l'on  s*arrèlail  à  la  première  division  ^  on  «urait  pour 

qviQlieat  -   ,  ç'est-à»-dire ,  que  dâjis  une  année  julienne, 

il  y  quatre  réToiutions  de  Mereune  ;  naît  ce  irappoft  ^• 
férirait  très-sensiMement  de  ia  vérité,  pArœ  que  lerest^ 
négligé  60789141  est  très^consîdéraUe.  La  4$econile  di|^ 
sien  donnerait  pour  dimeur ce  sséaie  reste,  en  négligeant 

le. 
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le  suivant  ZSaySG^^y ,  et  il  en  résulterait  le  rapport  ~  qui 
est  déjà  plus  approché  ;  en  sorte  qu'en  prenant  aîasi  pour 
diviseur  les  restes  successif  ^  on  aura,  au  lieu  du  rapport 
exact  y  les  fractions  suivantes^ 

4    25    20    54    i37     ipi     528    5iq    847    22i5 
167      i3     33      46      79     125    2o4     633 

qui  en  sont  autant  de  valeurs  de  plus  en  plus  ap- 
prochées. 

Les  numérateurs  de  ces  fractions  indiquent  les  nombres 
d'années  juliennes,  après  lesquelles  il  j  a,  à  très-peu  près, 
Hn  nombre  entier  de  révolutions  de  Mercure. 

Mais  comme  ces  résultats  ne  sont  qu'approchés  ^  il  sera 
nécessaire  de  leur  ajouter  ou  de  leur  ôler  un  petit  nombre 
de  jours  pour  avoir  des  périodes  plus  exactes. 

Par  exemple,  si  nous  prenons  la  quatrième  période , 
qui  est  de  i5  années  juliennes  ,  après  cet  intervalle  le 
mouvement  du  soleil  est  égal  à  i3  circonférences  en- 
tières, plus  1  io'i",09  ;  celui  de  Mercure  est  2159071 04^,69 ; 
les  cinq  premiers  chiffres  ne  forment  pas  tout-à-fait  un 
nombre  exact  de  circonférences ,  ce  qui  marque  que ,  ' 
pour  plus  d'exactitude ,  il  faut  encore  attendre  un  cer- 
tain nombre  de  jours  au-delà  du  nombre  d'années  indi- 
quées -,  ce  nombre  est  ici  ^^,7 5, 

En  effet,  le  mouvement  diurne  du  soleil  étant  égal  à 
10951^,6 ,  et  celui  de  Mercure  étant  4547o",85 ,  la  marche 
de  ces  astres  en  ^\j5  ^  sera  5oii6V'9  ,  et  ia5o44"84  ; 
ajoutant  ces  quantités  »aux  mouvemens  <[ui  ont  eu  lieu 
pendant  i3  années  juliennes  ,  on  aura,  pour  le  soleil^ 
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3^yi22i  y  outre  un  nombre  entier  de  circonférences  ;  et 
pour  Mercure,.2i6o32i49"^53  ou  54  circonférences  ploi 
3^^314955  ;  ces  deux  astres  seront  donc  un  peu  pli» 
fiTancés  dans  leurs  orbites,  qu'ils  ne  l'étaîenl  à  l'époque 
précédente;  mais  ce  déplacement  étant ,  à  fort  peu  près, 
le  même  pour  tous  les  deux ,  ils  paraissent  vus  de  la  terre 
dans  la  même  position  ;  ils  sembleront  donc  reyenus  à 
la  même  longitude  et  à  la  même  distance  angulaire  ;  car 
il  ne  faut  j^as  oublier  qu'indépendamment  du  mouvement 
propre  de  Mercure ,  le  seul  mouvement  du  soleil  prodoit 
dans  cet  astre  un  déplacement  apparent  (a). 


(a)  Au  reste ,  la  petite  correction  qu'il  faat  faire  aux  périodes 
annaelles  ,  est  facile  u  trouver  d'une  manière  directe.  En  effet, 
dans  Texerople  précédent ,  la  difTërence  du  mouvement  da  soleil  â 
un  nombre  exact  de  circonférences,  était  de  iio^'^og  ;  cette  diffé- 
rence pour  Mercure  ,  était  de  928^" ,5i.  Si  l'on  nomme  J"  le  nom- 
bre des  jours  cherchés  ,  la  marche  des  deux  astres  dans  l'intervalle 
•cra  respectivement  io95i'',6 .  /* ,  et  4547o",85  .  «T  ;  et  leur  éloigne- 
ment  d'un  nombre  exact  de  révolution  sera 

Pour  le  soleil  ,  iio4",o9  +  10961"^  6  .  «T 
Pour  Mercure  — 92895",3i  +  4547o",85  .  «T 

Or  le  mouvement  apparent  de  Mercure  se  compose  de  son  mon* 
rement  autour  du  soleil  ,  moins  le  mouvement  du  soleil  autour  de 
la  terre.  Ainsi ,  pour  que  ces  deux  astres  nous  paraissent  avoir  repris 
leurs  mêmes  positions  respectives  ,  il  suffit  que  la  différence  des  deux 
quantités  précédentes  soit  nuUe  ;  ce  qui  donne  l'équation 

o  =  /4547o",85  — io95i",6  |  /^  —  gaSgS^Si  —  iiq4",09 
ou  545i  9"^25 .  <r  =  95999'',4o 


•..«•*      .  r     93999">4o       . 

d'où  Ton  ure     «T^  T^    ,,-.==  21,7201 


4S8.  On  peut,  à  Faitle  de  ces  périodes,  prévoir  tou* 
'les  insiaiis  où  Mercure  et  le  Soleil  paraîtront  revenir  ans 
mêmrs  positions  synodiques  et  sidérales.  On  connaîtra 
dono  ainsi  toutes  les  conjonctions  moyennes  qui  sont  des 
phénomènes  importans  à  observer. 

Si  l'orbe  de  Mercure  coïncidait  avec  le  plan  de  Té-* 
cliptique,  cet  astre,  dans  chacune  denses  conjonctions 
inférieures ,  paraîtrait  sur  le  disque  du  soleil.  Mais  l'iu-* 
dinaison  de  l'orbite  s'oppose  quelquefois  au  retour  de  ces 
phénomènes  ,  et  ils  sont,  par  cela  même,  moins  rre«|ueiis 
que  les  conjonctions. 

On  sent  en  effet  que  Mercure  en  conjonction  ne  peut 
éclipser  le  soleil  que  lorsque  sa  latitude  géométrique  est 
moindre  que  le  demi -diamètre  apparent  de  cet  astre. 
Dans  tout  autre  cas,  il  passe  au-dessus  ou  au-dessous 
de  lui. 

Or,  plusieurs  circonstances  s'apposent  à  ce  que  ces 
conditions  soient  remplies,  et  font  varier  les  époques  des 
passages  de  Mercure  sur  le  Soleil.  Il  faut  mettre  de  ce 
nombre  la  grande  excentricité  de  l'orbite  de  cet  astre, 
qui  rend  son  mouvement  très-inégal,  le  mouvement  des 
nœuds  qui  change  peu  à-peu  sa  latitude ,  mais  sur-tout 
le  mouvement  annuel  de  l'orbite  qui,  étant  emporté  sur 
l'écliptique  avec  le  soleil ,  se  présente  à  nous  dans  des 


C'est-à-dire  c^ii'apris  i3  années  juliennes  et  2Î,J25i  ,  les  positions 
respectives  du  soleil  et  de  Mercure  vues  de  ja  terre  ,  redevieudrout 
les  mêmes  qu'auparavant,  ces  deux  astres  se  retrouvant  an  même 
point  de  leur  orbite. 

En  opérant  de  même  relativement  anx  autres  périodes  ,  on  de'~ 
t«rminera  facilement  les  petites  corrections  qu'il  faut  leur  faire  poni: 
leur  donner  toute  Fezactitade  désirable. 

oga 
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éloignemens  et  dans  des  aspects  divers ,  d'oji  résnlt 
dans  la  latitude  géocentrique  de  Mercure ,  des  yariatii 
considérables. 

An  milieu  de  tant  d'inégalités ,  le  seul  moyen  < 
reste  pour  p)réyoir  exactement  tous  les  passages ,  ce 
siste  à  chercher  tontes  les  époques  où  ik  peuvent  se  : 
produire  d'après  les  périodes  que  nous  avons  trouvé 
et  à  calculer  ensuite  j  par  les  tables ,  toutes  les  conjoi 
tions  correspondantes  à  ces  époques ,  pour  connaî 
celles  dans  lesquelles  les  passages  auront  lieu  réel 
ment. 

On  a  formé  de  cette  manière  la  table  suivante ,  c 
contient  les  passages  observés  ou  k  observer  depuis  17 
jusqu'à  i8g4.  Cette  table  est  extraite  de  la  3.^  édition 
l'Astr.  de  Lalande. 

Passage»  de  Mercure  sur  le  Soleil. 


0 

EPOQTTRS 

ANNBES. 

des 

PA8SAGBS. 

1755 

5  mai. 

3756 

6  novembrn 

2769 

9  noT. 

1776 

2  noY. 

278» 

22  nor. 

1786 

5  mai. 

2789' 

k  nor. 

^799 

7  mai. 

280a 

8  noT. 

1825 

22  nor. 

1823 

.  4  nor. 

283a 

5  mai« 
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ANNÉES. 


i835 
i845 
i848 
1861 
1868 
1878 
1881 
1891 
1894 


EPOQUES 
des 

PASSAGES. 

7 

noT. 

8 

mai. 

9 

noT. 

11 

uov. 

4 

nov. 

5 

mai. 

7 

nor. 

9 

mai. 

10 

noT. 

459.  On  peut  reconnaître  dans  cette  table  l'effet  des 
diverses  périodes  que  nous  ayons  trouvées  ;  on  voit  aussi 
que  les  passages  arrivent  toujours  en  mai  et  en  no- 
Tembre  ;  mais  ils  sont  beaucoup  plus  fréquens  à  catte 
seconde  époque.  La  différence  tient  à  la  position  de 
l'ellipse  de  Mercure  sur  le  plan  de  l'écliptique.  Cette  el« 
lipse  est  maintenant  placée  de  manière  qti'elle  nous  pré- 
sente son  périhélie  pendant  l'hiver ,  et  son  aphélie  pen- 
dant l'été  ;  et  comme  elle  est  fort  excentrique  ^  Mercure 
est  beaucoup  plus  près  du  soleil  au  mois  de  novembre 
qu'au  mois  de  mai.  ^ 

Or ,  si  l'on  considère  le  cane  lumineux  formé  par  les 
rayons  visuels ,  menés  de  la  terre  au  soleil ,  ce  cÀne 
s'amincit  près  de  la  terre  et  s'élargît  près  du  soleil ,  dont 
le  disque  lui  sert  de  base^  Mercure  doit  donc  le  rencon- 
trer plus  facilement  lorsque  est  près  du  soleil ,  que  lors- 
qu'il en  est  éloigné^  et  par  conséquent  les  passages  les 
plus  fréquens  de  cet  astre  doivent  arriver  dans  l'hiver. 

460.  Les  considérations  précédentes  et  les  méthodes 
qu'elles  nous  fournissent^  s'appliquent  également  k  l'orbe 
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de  Vénus.  Le  mouvement  de  cette  planète  dans  une  a»- 

née  julienne  de  365^,25  étant  égal  à  65oi&25",37 ,  son 

-,        ,  .,  6501825,37 

rapport  au  mouvement  annuel  du  soleil  est      00084^5 

d'où  Ton   tire  les  périodes    ^    et    ^^  qui    se  rapp  o- 

lent  à  8  et  à  291  années.  Je  ne  parle  point  des  pé- 
riodes plus  courtes ,  parce  qu'elles  sont  trop  inexactes  ^ 
3ii  des  périodes  plus  longues,  parce  qu'elles  deviennent 
inutiles  aux  limites  dans  lesquelles  on  peut  étendre  les 
tables  actuelles. 

£n  combinant  ces  deux  périodes  et  leurs  multiples 
par  addition  et  soustraction ,  on  obtiendra  toutes  celles 
que  les  astronomes  ont  imaginées  (a). 

Ces  périodes  donneront  les  époques  des  passages  de 
Vénus  sur  le  soleil ,  passages  beaucoup  plus  rares  que 
ceux  de  Mercure ,  parce  que  "Vénus  est  plus  éloignée  du 
soleil.  En  voici  la  table  calculée  d'après  l'açlronomie  de 
Lalande.  « 


0 

EPOQUES 

ANNEES. 

SES    FASSA0F.3 

DE  véNITS. 

a63i 

6  dëcembra» 

2639 

4  déc. 

3761 

5  juin. 

3769 

3  juin. 

1874 

8  décembre. 

1882 

6  décembre. 

aoo4 

7  juin. 

(a)  Telles  sont ,  par  exemple ,  celles^de  235 ,  de  243  et  de  25i 
années  ^  qui  sont  composées  des  précédentes  ;  car  235  est  égal  à 
291  —  7  .  8  j  de  même  a43  =  291  —  C  .  8  5  aSi  =  391  —  5  .8  .,eik 
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56 1.  Vénus  est  quelqueroîs  si  brillante  qu'elle  deyient 
visible,  en  plein  jour,  à  la  Tue  simple.  Ce  phénomène 
remarquable  a  lieu  dans  les  positions  où  cet  astre  noiïâ 
renvoie  le  plus  de  lumière.  Or  on  a  tu  que  les  phases  de 
Vénus  augmentent  quand  cette  planète  s'éloigne  de  \9l 
terre.  lia  première  cause  tend  à  accroître  son  éclat  ;  la 
seconde  tend  à  le  diminuer.  Il  j  a  donc  une  position 
moyenne  où  ces  causes  se  balancent  de  la  manière  la 
plus  favorable  ,  et  c'est-là  que  Vénus  nous  renvoie  la 
plus  grande  clarté.  L'intervalle  des  retours  de  Vénus  à 
cette  position  moyenne  ,  est  d'environ  huit  ans  ;  mais 
dans  ])eaucoup  d'autres  positions,  Vénus  peut  encore  être 
vue  en  plein  jour ,  et  ce  phénomène  arrive  assez  souvent. 

462.  La  méthode  dont  nous  avons  fait  usage  dans  ce 
chapitre  servira  également  pour  trouver  les  époques  aux- 
quelles plusieurs  planètes  peuvent  revenir  en  même  tems 
dans  des  positions  déterminées  ;  par  exemple ,  à  l'oppo- 
silion  ou  à  la  conjonction.  Il  suffît  pour  cela  d'accorder 
les  moyens  mouvemens  de  ces  planètes  entr'eux  et  avec 
le  mouvement  du  soleil,  par  un  nombre  exact  de  révo- 
1-ulions. 


général  si  on  représente  par  m  et  n  deux  nombres  entiers  quelconr 
ques  ,  la  formule  291.  m-)-  8.n  représentera  toutes  les  peViodes 
^ue  l'on  peut  employer  pour  la  planète  Yéaus. 
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CHAPITRE    V. 

De  quelques  particularités  relatives  à  la  constitur 
tion  physique  des  planètes» 

463.  X  ouR  ne  pas  interrompre  l'exposé  des  méthodea 
qui  ont  serTL  à  dcierminer  les  mouvemens  'des  planètes^ 
j'ai  remis  à  ce  moment  les  détails  relalii^  à  leurs  parti- 
cularités physiques. 

Nous  avons  déjà  prouvé  que  tous  ces  corps  sont  à-pen** 
prés  sphériques.  On  a  cherché  avec  heaucoup  de  soin  à 
y  découvrir  des  taches  qui  puissent  faire  juger  s'ils  ont 
un  mouvement  de  rotation  sur  eux-mêmes^  comme  le 
soleil  *,  et  en  effet ,  ce  mouvement  a  été  ainsi  constaté 
pour  toutes  les  planètes  sur  lesquelles  on  a  pu  en  aper-^' 
cevoir  j  ce  sont,  jusqu'à  présent,  Vénus,  Mars^  Jupiter 
et  Saturne.  11  est  également  prouvé  que  Mercure  tourne 
sur  lui-même  ;  mais  on  s'en  est  assuré  par  un  autre  pro- 
cédé ,  comme  nous  le  verrons  plus  bas. 

La  durée  delà  rotation  de  Yénus  est  un  peu  moindre 
d'un  jour;  on  l'évalue  à  0^,97^.  L'axe  de  rotation  reste 
constamment  parallèle  à  lui-même ,  et  l'équateur  qui  lui 
est  perpendiculaire  fait  avec  Técliptique  un  angle  consi* 
dcrabie.  On  a  reconnu  des  montagnes  très-  hautes  sur  la 
surface  de  V  tri  us. 

La  durée  de  la  rolatîo»  de  Mars  est  de  1^,027  ;  l'axe  de 
rotation  est  incliné  sur  l'écliptîque  de  B^^,  33. 

Jupiter  tourne  sur  lui-même  en  o',4i^  autour  d'un  axe 
presque  perpendiculaire  au  plan  de  l'écliptîque ^  son  mou- 
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vement  est  donc  beaucoup  plus  rapide  que  les  précédens. 
Il  le  paraîtra  encore  bien  davanta^jC^  si  l'on  remarque  que 
Jupiter  est  beaucoup  plus  gros  que  les  autres  planètes.  Le 
contour  de  son  équateur  est  environ  onze  fois  plus  grand 
que  celui  de  la  terre  j  comme  on  le  verra  plus  bas.  En  at- 
tribuant à  la  rotation  de  la  terre  les  apparences  du  mouife-' 
ment  diurne ,  la  durée  de  cette  rotation  sera  à  celle  de 
Jupiter  comme  V  est  à  o^4i4  ;  et  pendant  qu'un  point  de 
l'équateur  terrestre  décrira  1°  de  sa  circonférence ,  celui 

de  Jupiter  décrira  ^—^>  ou  2**,4i.  Or  ces  dégrés  sont 

plus  longs  que  les  degrés  terrestres ,  dans  le  rapport  des 
circonférences^  c'est-à-dire  y  dans  le  rapport  de  11  à  i» 
Ainsi ,  dans  le  même  intervalle  de  tems ,  chaque  point  de 
l'équateur  de  Jupiter  fait  vingt-six  fois  plus  de  cbemia 
qu'un  point  de  l'équateur  de  la  terre. 

464.  S'il  est  vrai  y  comme  nous  l'avons  remarqué  dans 
l'article  i33y  que  l'aplatissement  d&  la  terre  soit  un  effet 
et  un  indice  de  son  mouvement  de  rotation^  Jupiter 
doit  être  pareillement  applati  à  ses  pôles  y  et  son  aplatis- 
sement doit  être  beaucoup  plus  considérable  :  c'est  ce  que 
les  observations  confirment.  Le  plus  petit  diamètre  de 
cette  planètft^est  au  plus  gi^and  comme  i3  est  à  i4.  Le  pre* 
mier  est  dirigé  dans  le  sens  des  pôles ,  le  second  dans  le 
sens  de  l'équateur.  On  a  vu  que  les  diamètres  correspon- 
dans  de  la  terre  sont  entr'eus.  comme  353  à  334  y  en  sorte 
que  leur  différence  est  beaucou|^  moindre.  Nouvelle  ana- 
logie qui  s'accorde  avec  toutes  les  autres  pour  indiquer 
de  plus  en  plus  la  réalité  de  la  rotation  de  la  terre. 

465.  Enfin  ^  on  connaît  aussi  la  rotation  de  Saturne.  Sa 
durée  est  de  o),^2,%.  Avant  qu'on  eût  observé  ce  phéno- 
mène ,   on  pouvait  le  préyoir  d'après  l'aplatissement  de 
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Saturne  9  aplatissement  qui  est  tel  que  Taxe  des  pôles 'est 
plus  peut  de  77  que  l'axe  de  l'équatenr;  aussi  l'auteur  de 
)a  mécanique  céleste  avait- il  annoncé  d'avance  la  rotation 
de  Saturne  fondée  sur  cette  considération. 

466.  On  n'a  pas  encore  observé  directement  de  cette 
manière  la  rotation  des  autres  planètes.  Mercure  est  trop 
près  da  soleil  pour  qu'on  ait  pu  y  découvrir  des  taches; 
il  est  tellement  enveloppé  par  les  rayons  de  cet  astre, 
qu'il  n'offre  à  la  vue  qu'an  disque  étincelant  de  lumière; 
maïs  on  a  reconnu  sa  rotation  par  l'observation  suivie  des 
variations  des  cofnes  de  ses  phases,  et  Schrœter  a  trouvé 
de  cette  manière  ,  i',oo38  pour  la  durée  de  cette  rota- 
tion. Cest  aussi  par  ce  moyen  que  le  même  astronome  a 
déterminé  la  rotation  de  Yénus  ,  qui  n'étoit  qu'indiquée 
par  l'observation  de  ses  taches. 

Les  nouvelles  planètes ,  Pallas  et  Gérés ,  sont  trop  petite 
et  trop  récemment  connues  pour  qu'on  ait  déjà  pu  y  faire 
des  observations  aussi  délicates.  Enfin, la  planète  TJranns, 
située  aux  confins  du  système  solaire ,  est  trop  éloignée 
de  nous  pour  que  l'on  ait  pu  y  observer  ces  mouvemens  ; 
mais  les  rotations  constatées  de  Mercure  ,  de  Vénus,  de 
Mars,  de  Jupiter  ,  de  Saturne  et  du  Soleil,  celle  même 
de  la  terre  devenue  presqu'aussi  certaine, indiquent  celles 
des  autres  planètes  avec  beaucoup  de  vraisemblance. 

467.  Une  loi  générale  de  ces  mouvemens  de  rotation, 
c'est  d'être  tous  dirigée  d'occident  en  orient ,  comme  les 
mouvemens  propres;  et  cet  accord  ,  qui  tient  sans  doute 
aux  premières  causes  qui  ont  déterminé  les  mouvemens 
planétaires ,  est  un  des  phénomènes  les  plus  remarquables 
du  système  du  monde. 

-f68.  Enfin ,  on  est  fondé  à  croire  que  la  plupart  des 
planètes  sont  enrironnécs  d^une  atmosphère  analogue  à 
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la  nôtre ^  au  moins  pour  son  état  aérîforme.  Celte  atmos- 
phère est  indiquée  dans  Vénus  par  la  manière  progres- 
sive dont  s'y  répand  la  lumière.  Pour  Jupiter,  elle  l'est  par 
les  yariatious  irrégulières  de  quelques-unes  de  ses  taches 
gui  semblent  autant  de  nuages  transportés  par  les  vents. 

469.  On  remarque  aussi  des  variations  très-grandes  dans 
quelques-unes  des  taches  de  Mars  ;  deux  sur-tout  qui  for- 
ment une  sorte  de  zone  ou  de  ceinture  autour  de  ses  pôles, 
augmentent  ou  diminuent  suivant,  qu'elles  se  trouvent 
exposées  au  soleil  d'une  manière  plus  ou  moins  oblique* 
On  croit ^  par  cette  raison,  que  ce  peuvept  être  des  amas 
cle  glaces  analogues  à  nos  glaces  polaires. 

470.  Toutes  les  taches  de  Jupiter  ne  sont  pas  ftu^ettes 
aux  variations  dont  je  viens  de  parler  ;  la  plupart  affectent 
en  général  la  forme  de  zones  ou  de  bandes  obscures,  pa- 
rallèles entr'elles  et  à  l'écliptique.  Elles  sont  situées  à  peu 
de  distance  de  l'équateur  de  la  planète.  On  observe  des 
blindes  semblables  près  de  l'équateur  de  Saturne* 
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CHAPITRE    VI- 
Des  Satellites  des  Planètes. 

471.  Lorsqu'on  observe  Japiter  an  télescope  ,  on  I«  yoit 
toujours  accompagné  de  trois  ou  quatre  points  lumineux, 
semblables  a  des  étoiles  extrêmement  petites.  On  pourrait 
même ,  en  n'y  regardant  qu'une  seule  fois^  les  prendre 
pour  de  véritables  étoiles  que  Jupiter  aurait  rencontrées 
sur  sa  route;  mais  en  répétant  les  observations  durant  plu- 
sieurs jours  consécutif  >  on  voit  ces  points  lumineux  chan- 
ger de  place  autour  de  la  planète.  Ils  se  montrent  à  dif- 
férentes distances  de  son  disque ,  tantôt  à  sa  droite,  tantôt 
à^  gauche;  et  comme  ils  l'accompagnent  toujours  comme 
des  gardes,  on  les  a  nommés  satellites. 

On  voit  quelquefois  ces  petits  astres  passer  sur  le  disque 
de  Jupiter^  et  y  projeter  une  ombre  qui  décrit  une  corde 
de  ce  disque^  ce  qui  forme  de  véritable^  éclipses  de  Jupiter^ 
analogues  à  celles  que  la  lune  produit  sur  la  terre.  Il  résulte 
de  ce  phénomène  9  que  Jupiter  et  ses  satellites  sont  des  corps 
opaques^  non  lumineux  par  eux-mêmes,  et  éclairés  par  le 
soleil. 

Ceci  donne  l'explication  d'un  autre  phénomène  très- 
singulier.  Jupiter  étant  un  corps  opaque ,  doit  projeter 
derrière  lui,  dans  l'espace,  un  cône  d'ombre  opposé  au 
soleil  ;  et  lorsque  les  satellites  entrent  dans  cette  ombre  ^  ils 
doivent  paraître  éclipsés;  aussi  les  voit-on  souvent  dispa- 
raître avant  de  passer  derrière  le  disque  de  la  planète. 
Cette  disparuliou  a  lieu  à  l'occident^  si  le  soleil  est  i 
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l'orient  de  Japîter  ;  à  Torieiit  y  si  le  soleil  est  à  l'occîdenL 
Elle  paraît  se  faire  près  du  disque  de  la  planète ,  lorsque 
le  cône  d'ombre  se  présente  à  nous  obliquement  et  sous 
un  petit  angle  y  comme  aux  approches  de  l'opposition  \ 
elle  se  fait  plus  loin  de  ce^ disque^  quand  nous  le  Toyons 
transversalement  et  sous  un  plus  grand  angle  ^  comme, 
dans  les  quadratures.  Les  deux  satellites  qui  s'écartent  le 
plus  de  la  planète ,  peuvent  y  dans  les  circonstances  favo- 
rables y  sortir  de  l'ombre  et  reparaître  du  même  côté  da 
disque  où  ils  avaient  été  éclipsés.  Ces  phénomènes  ne  per-: 
mettent  pas  de  douter  que  les  satellites  ne  soient  comme 
quatre  petites  lunes  y  qui  se  meuvent  ^our  de^  cet  astre 
dans  des  orbites  rentrantes.  On  a  nommé  premier  satel- 
lite celui  qui  s'écarte  le  moins  de  la  planète.  Le  rang 
des  trois  autres  se  détermine  de  même  d'après  leurs 
élongations. 

472.  Jupiter  n'est  pas  la  seule  planète  qui  présente  ce 
phénomène.  On  observe  sept  satellites  autour  de  Saturne, 
et  six  autour  dTFranus^  mais  il  faut  d^excellens  télescopes 
pour  les  apercevoir.  La  lune  peut  aussi  être  considérée 
comme  le  satellite  de  la  terre  ;  nouvelle  analogie  entre 
notre  globe  et  les  autres  corps  qui  composent  le  système 
du  monde. 

473.  La  première  chose  à  reconnaître  pour  établir  la 
théorie  des  satellites  et  des  planètes  y  c'est  la  direction 
de  leurs  mouyemens. 

£n  les  observant  avec  soin,  on  €  remarqué  que  les 
satellites  ne  s'éclipsent  jamab  que  quand  ils  passent  de 
l'occident  à  l'orient  de  la  planète.  Quand  ils  suivent  cette 
direction ,  on  ne  les  voit  jamais  sur  son  disque  :  au  con- 
traire ;  lorsqu'ils  paraiî»sent  sur  ce  disque ,  c'est  en  rêve- 
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nant  de  la  digt^ession  occidentale  vers  l'orient  de  la  ptt* 
nète. 

11  résulte  de  ce  fait  que  les  satellites  tooment  autour 
des  planètes  principales  d'occident  en  orient  ,  c'esl-à-dîre, 
dans  le  même  sens  que  les  planètes  autour  du  soleil: 
accord  qui  est  une  des  loix  les  plus  remarquables  da 
système   du  monde. 

De  plus^  lorsqu'un  satellite  passe  de  l'occident  à  Forient 
de  la  planète^  il  n'est  pas  toujours  éclipsé;  il  passe  qnd- 
quefois  au-dessus  ou  au-dessous  de  l'ombre  :  de  même , 
lorsqu'il  revient  de  l'orient  vers  l'occident  y  il  ne  traverse 
pas  toujours  le  disque  de  la  planète  ;  il  se  trouve  quel- 
quefois au-dessous  ou  au-de4»us.  Ces  plicnomëues  prou- 
veut  que  les  orbites  des  satellites  sont  ânclinés  sur  l'or- 
bite des  planètes  principales  ;  car  ,  s'ils  se  mouraient  dans 
le  même  plan  ,  ils  seraient  éclipsés  h,  cbaque  révolution. 

474,  Les  éclipses  des  satellites  font  connaître  les  ins- 
tans  de  leurs  oppositions  au  soleil  :  l'intervalle  de  deux 
éclipses  donne  la  révolution  synodique  ;  et  le  mouvement 
de  la  planète  autour  du  soleil  étant  connu  y  on  en  déduit 
les  révolutions  sidérales.  P9ur  plus  d'exactitude  y  on  em- 
ploie des  éclipses  observées  près  des  oppositions  de  la 
planète  ,   lorsqu'elle  se  trouve  presque  sur  la  même  L'gnc 
droite  avec  la  terre  et  le  soleil  :  sur-tout  on  a  soin  de 
comparer  entr'elles  des  éclipses  fort  éloignées,  afin  de 
compenser ,   autant  qu'il  est  possible  ,  les  inégalités  des 
satellites  et  de  la  planète.  On  trouvera^à  la  fin  de  ce  cha- 
pitre la  table  de  ces  révolutions. 

Quant  à  la  forme  des  orbites ,  ce  qui  se  présente  d'abord 
de  plus  simple,  c'est  de  les  supposer  circulaires.  Cette 
bypollièsc  peut  toujours  être  regardée  comme  une  pre- 
mière approximation;  puisque  les  orbites  des  satelite? 
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ax>nt  rentrantes  ;  elle  est  d'ailleurs  indiquée  par  l'.malogîe 
qù^ont  les  planètes  avec  les  satellites;  enfin ^  .elle  estcox^ 
firmée  par  le  fait ,  puisque  cette  supposition  satisfaic  exac-^ 
tement  aux  éclipses  observées  dans  les  mêmes  positions. 
IjCs  orbites  des  satellites  sont  donc  à-peu-près  circulaires, 
et  pour  connaître  leur  distance  au  centra  de  la  planëte 
principale,  il  suffit  de  les  mesurer  au  micromètre  dans 
le  tems  de  leurs  plus  grandes  élongationa.  On  en  trou- 
rera  les  valeurs  à  la  fin  de  ce  cliapitre. 

475.  En  comparant  ces  distances  avec  les  durées  des 
révolutions  sidérales  ,  on  y  découvre  le  beau  rapport 
démontré  par  Kepler  pour  les  planètes.  Dans  chaque 
système  de  satellites  ,  les  carrés  des  tems  des  révolutions 
sont  comme  les  cubes  des  moyennes  distances.  Cette  loi 
a  servi  pour  calculer  les  révolutions  sidérales  des  satel- 
lites d'Uranus ,  d'après  l'estimation  approchée  de  leurs  dîs^ 
tances  :  le  second  et  le  quatrième  satellites  de  cette  pla- 
nète sont  jusqu'à  présent  les  seuls  dont  les  révolutions 
sidérales  aient  pu  être  observées  directement. 

476.  Les  fréquentes  éclipses  des  satellites  de  Jupiter 
ont  donné  aux  astronomes  le  moyen  de  suivre  leurs  mou- 
Temens  avec  une  exactitude  beaucoup  plus  grande  qu'on 
n'aurait  pu  le  faire,  d'après  les  seules  observations  ds 
leurs  distances  à  Jupiter  ;  car  ,  ces  distances  restant  to  i- 
jours  extrêmement  petites,  leurs  variations  sont  très- 
difficiles  à  apercevoir. 

Ainsi ,  la  durée  plus  ou  moins  grande  des  éclipses  suc- 
cessives d'un  même  satellite,  fait  coiinaîlre  l'inclinais*  n 
de  son  orbite,  et  la  position  de  ses  nœuds.  Cesrésulia's 
ne  sont  d'abord  qu'approchés ,  mais  on  les  corrige  peu 
a  peu  en  les  comparant  à  un  grand  nombre  d'obs<>rva< 
lions;  enfisi;  U  suitç  de  celtç  comparaison  fait  voir  s  il 
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est  nécessaire  de  modifier  les  loix  du  mouyement  circu- 
laire ,  pour  représenter  ces  phénomènes ,  et  c'est  aîna 
qu'on  reconnaît  si  Torbite  du  satellite  que  l'on  considère 
k  une  excentricité  sensible. 

On  a  trouvé  de  celte  manière  que  l'orbe  du  troisième 
satellite  de  Jupiter  a  une  petite  excentricité ,  le-  quatrième 
en  a  une  beaucoup  plus  sensible  :  on  n'en  a  pas  rçconnu 
dans  les  deux  autres. 

477.  Les  inclinaisons  de  ces  orbites  sur  celle  de  Ju- 
piter sont  variables  y  leurs  nœuds  et  leurs  perijoves  sont 
en  mouvement  :  on  entend  par  perijoue  leur  plus  petite 
distance  à  Jupiter.  CiCS  astres  secondaires  forment  donc 
autour  de  leur  planète  une  sorte  de  monde  ou  de  sys- 
tème à  part^  qui  nous  offre  en  petit  la  représentation 
des  changemens  qui  s'opèrent ,  ou  doivent  s'opérer  a  la 
longue  dans  le  mouvement  des  planètes  autour  du  soleil. 

478.  Indépendamment  de  ces  variations ,  les  satellites 
de  Jupiter  sont  assujettis  à  des  inégalités  très- sensibles 
qui  troublent  leur  mouvement  elliptique ,  et  rendent  leur 
théorie  fort  compliquée  ;  mais  la  théorie  de  Tattraction , 
dirigée  par  une  analyse  très-profonde ,  a  donné  le  secret 
de  tous  ces  écarts. 

Les  trois  premiers  satellites  plus  rapprochés  les  uns  des 
autres  ^  sont  sur-tout  liés  dans  leurs  mouvemens  par  des 
conditions  particulières  extrêmement  remarquables. 

Le  moyen  mouvement  sydéral  du  premier ,  plus  deux 
fois  celui  du  troisième ,  pris  ensemble  y  font  une  somme 
qui  est  constamment  égale  à  trois  fois  celui  du  second  (a). 

Le  même  rapport  a  lieu  entre  leurs  moyens  mouve- 


(a)  Mécanique  céle»te  ,  tome  T ,  page  342. 

mens 


P    H   T   8   I   Q  U'B.  jfix 

Incns  synodîques ,  qui  sont ,  pour  chacun  d'eux  égaux  à 
leur  mouvement  sidéral  diminué  de  -celui  de  Jupiter.  St 
l'on  substitue  ces  mouyemens  synodiques  dans  les  rapport* 
prrcédens ,  le  mouyeibent  dé  Jupiter  disparatt ,  et  la  COb-» 
dilion  est  remplie  (a). 

Les  longitudes  moyennes ,  soit  ^ynodiqucs^  soû  sid^ 
raies  y  de  ces  mêmes  satellites ,  sont  telles  que  la  loi^i- 
tilde  du  premier,  moins  trois  fois  celle  du  seconde 
plus  deux  fois  celle  du  troisième,  est  toujours  égale  à  la 
demi  -  circonférence.^  Il  est  démontré  par  la  théorie  que 
ce  rapport  subsistera  toujours,  et  par  conséquent  les  trois 
satelliles  ne  pourront  jamais  être  éclipsés  à  la  fois  ;  car 
alors  leurs  longitudes  seraient  égales ,  et  la  somme  ci- 
dessus  serait  nidle.  Ces  beaux  théorèmes  sont  dus  à  l'au- 
teur de  la  Mécanique  céleste  ,  et  ils  sont  au  nombre  des 
plus  brilliantes  découvertes  que  Ton  ait  faites  dans  la  théo«» 
rie  du  système  du  monde  ;  mais  il  seroit  impossible 
d'expliquer  ici  la-  méthode  dbnt  il  a  fiiit  usage  pour  y 
arWver.  .  ' 


(a)  Ed  effet ,  VLomoionii  a' ,  n",  n!"  les  ifioyens  monvemena  sidé-. 
raux  du   premier^  du  second  et  du  troisièn^t  satellite^  dans  un^. 
aiine'e  julienne.    Si  l'on  nomme  s  le  mouvement  sidéral  du  soleil 
dans  cet  iuiervalte ,  les  mouTtmens  synodiqaes  des  trois  satellites' 
seront 

et  comme  on  a  -^mr  hypotbèst 

n'  +  2n'"--3n''  =  o 
On  aura  donc  aussi. 

a'-s  +  2(n'"-s)-3(n"  — s)=--=o 

u  h 
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47g.  Le  grand  ëloignement  des  satellites  de  Saturne,  et 
la  difficulté  d'obserrer  leurs  positions ,  n'a  pas  permis  ids 
reconnaître  les  ellipticitës  de  leurs  orbites,  encore  moins 
de  déterminer  les  inégalités  auxquelles  ils  .sont  peut-être 
assujettis.  Il  en  de  même  de  ceux  d'Uranus  :  cependant 
Tellipticité  de  l'orbite  du  sixième  satellite  de  Saturne, 
est  sensible  aux  observations. 

Le  diamètre  apparent  de  ces  astres  est  si  petit ,  qu'on 
fa*a  pas  pu  jusqu'à  présent  mesurer  exactement  leur  gros- 
seur. On  a  essayé  de  l'apprécier  par  le  temps  qu*ils  em- 
ploient à  passer  dans  l'ombrée  de  la  planète  ;  mais  ce  qiie 
nous  avons  dit  dans  l'article  .4o4  »  ^^  sujet  des  éclipses 
de  Lune,  doit  faire  juger  combien  cette  méthode  est 
incertaine. 

4^  ^^  observant  avec  beaucoup  de  «oîn  les  Yariations 
périodiques  qu'éprouve  l'intensité  de  la  lumière  des  satel- 
lites de  Jupiter  ,Uerschell  a  remarqué  qu'ils  se  surpassent 
tour-à-tour  en  clarté.  Il  a  comparé  leurs  positions  mu- 
tuelles avec  les  époques  où  ils  acquièrent  leur  maximum 
de  lumière,  et  il  en  a  conclu  qu'ils  tournent  sur  eux- 
mêmes  dans  un  temps  égal  à  leur  révolution  autour  de 
Jupiter.  Maraldi  avait  déjà  trouvé  le  même  résultat  pour 
le  quatrième  satellite  ,  d'après  les  retours  d'une  même 
tache  observée  sur  son  disque.  Cette  loi  subsiste  égale- 
ment pour  le  septième  satellite  de  Saturne.  Quand  il  est 
à  l'orient  de  Saturne ,  sa  lumière  s'affaiblit  à  un  tel  point, 
qu'il  devient  trcs-dii'fîcile  de  l'apercevoir,  ;  ce  qui  ne 
peut  provenir  que  des  taches  qui  couvrent  l'hémisphère 
qu'il  nous  pi^ésente  ,  quand  il  se  trouve  dajas  cette  posf- 
lion.  Mais  pour  que  cet  hémisphère  soit  toujours  le 
Jttème  datts  ce  poiat  d«  Jl'orbita  ,  il  &ut  que  U  mouve* 


\ 
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teent  ne  rotalion  dû  satellite  soit  exactement  égal  à  son 
ïùojen  mouvement  de  révolution  autour  de  Saturne.  Où 
a  va  précédemment  que  la  lune  jouit  de  la  même  pro- 
priété  à  l'égard  d«  la  terre  ;  ainsi  il  parait  par  ce  rap- 
prochement que  l'égalité  des  mouvemeus  de  rotation  et 
de  révolution  des.  satellites ,  est  une  loi  générale  de  là 
nature  ^  et  il  s'en  suit  qu'il  présenté  toujours  la  même 
face  à  leur  planète.  Des  observations  précises  et  multi- 
pliées^ faites  ^réoemmeot  par  Schroëter^  mettent  ce  ré- 
sultat hors  de  douie. 

48 1.  L'observation  des  éclipses  des  satellites  de  Jupi- 
ter ,  a  fait  découvrir  un  phénomène  extrêmement  re- 
marquable :  c'«st  la  traujuuission  successive  de  la  lu-' 
ZDÎëre. 

!En  comparant  les  retours  de  ces  éclipses ,  on  voit  que 
lorsque  Jupiter  iest  en  opposition  avec  le  soleil ,  elles  ar* 
rivent  un  peu  plutôt  qu'elles  né  devraient ,  d'après  là 
dorée  des    révolutîokis  âdérales  des  satellites.  Au  con*- 
traire  y  dans  les  conjonctions  ,  lorsque  Jupiter  est  au- 
delà  du  soleil  j  par  rapport  à  la  terre ,  elleâ  ài;pvent  plus 
tard.  Ces  variations  sont  exactement  les  mêmes  pour  tous 
les  sateHiies.  On  ne  peut  attribuer  ces  variations  à  des 
taégalités  ic|fii  auraient  Heu  dans  leurs  mouvemeus  y  car  , 
par  Veffet  du  monveaient  de  Jupiter ,  les  oppositions  et 
les  conjonctions  f^ponckent  suecessivement  à  divers  points 
du  ciel.  Il  en  est  «ke  même  des  éclipses  des  satellites.,  Ce 
qui  se  présente  de  fins  simple ,  c'est  d'en  conclure  que 
la  lumière  réfléchie  pnr  ces  petits  cgrps-,  ne  se  transmet 
pas  sûâ>itement  jus^'à  la  terrd  y  et  qu'elle  emploie  un 
tems  sensible  à  li^averser  Torbe  terrestre.  En  effet  ^  si 
l'on  suppose ,  pour  plus  dé  simplicité  ,  Torbe  de  Jupitei^ 
circulaire  et  concentrique  au  soleil ,  il  est  aisé  de   voit* 
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que  cette  plan&te  est  beaucoup  plus  près  de  nous  dantf 
ses  opi>osîtionS;  que  dans  ses  conjonctions.  On  voit ,  fig. 
gS  j  que  la  différence  est  double  du  rayon,  de  l'orbe  so* 
laîre  ,  et  égale  à  son  diamètre  \  ce  qui  suffît  pour  rendre 
raison  des  retards  obserrés. 

Les  éclipses  qui  arrivent  dans  les  conjonolions  tetaf^ 
dent  d'environ  ii4a"  (  16™ — 26"  )  sur  celles  qui  ont  liet 
dans  les  oppositions  y  il  s'ensuit  que  la  lumière  emplois 
t(|ut  ce  tems  pour  traverser  l'orbe  solaire^  et  elle  emploie 
seulement  la  moitié  de  cet  intervalle  ;,  ou  5j\"  pour  renûf 
du  soleil  jusqu'à  nous.  IjCS  observations  s'accordent  si  biea 
avec  cette  hjpotbèse ,  elle  y  satis&it  si  pleinement^  ^'^ 
est  impossible  de  la  révoquer  en  doute.  \ 

482.  Les  observations  des  satellites  de  Jupiter  sont 
e^Ltrcraement  utiles  pour  déterminer  les  longitudes.  Le 
mouvement  très>rapide  de  ces  astres  donne  lieu  à  des' 
éclipses  fréquentes ,  dont  on  calcule  d'avance  les  époques" 
pour  les  inscrire  dans  les  éphêmérides,  £n  comparant  ces^ 
époques  à  l'observation  immédiate  ^  on  a  conclu  la  dif- 
férence  des  longitudes   d'après  celle  des  tems.  La  mé^ 
tbode  est  la  même  que  pour  les  éclipses  de  lune.  Mal- 
lieui*eusement  on  n'en  peut  pas  faire  usage  à  la  mer  :  les 
lunettes    nécessaires  pour  apercevoir    ces  petits  astres  , 
sont  trop  longues  pour  qu'on  puisse  s'en  servir  à  bord, 
à  cause   de  l'instabilité   du  vaisseau;   mais  ces  observar 
tioDS  peuvent  être  utiles  au  navigateur  dans  ses  relàchesL 
485.  Conformément  à  la  niarcbe  que  nous  avons  suivie* 
dans  la  théorie  des  .planètes  ,  j'ai  réuni  ^  dans  le  tabléaiijl 
suivant  ,  les  distances  moyennes  des  satellites  à  leurs 
planètes  respectives  ;  et  leurs  révplutions  sidérales. 


1>    H   T   s    I    Q   U   E. 


485 


■dEi 


DISTANCES 

M  O  Y  B   N  N  B  8.   (a) 


i^  satellite  de  Jupiter  «... 

a!.    . 

3« 

4«. ,  .  . 

i®'.  satellite  de  Saturne  •  •  • 


\'3\ 
6«. 


«•  i 


l**  satellite  d'Uranus. 


RÉVOLUTIONS 

^I0iRALE5. 


5,6973 

11,76913 

9,0669 

2i,55ii8 

i4,46i6 

7 ,15455 

25,436o 

16,68903 

5,080 

0 ,94271 

3,953 

1 ,37034 

4,893 

1  ,88780 

6,268 

3,73948 

8,754 

4 ,51749 

20,395 

15,9453 

59,154 

79  »529« 

l3,120 

5 ,8936 

17^023 

8,7068 

19,845 

10,9611 

33^753 

•> 

is  ,4559 

45,5o7 

38 ,0750 

91,008 

107 ,6944 

(a)  On  prend  pour  unité  le  rayon  de  la  planète.  Vojea  l'expoéin 
lion  du  Système  du  Monde  ,  chap.  7,  liv.  3.  • 
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C  H  A'P  I  T.RE    V.I  1.  , 
Xfe  Vanneau  de  Saiuvne* 

484.  JLiOESQu'oN  observe  Saturne  au  télescope  y  on  le 
Yoit  ordinairement  environné  d^one  bande  lamioeuse  qui 
le  ceint  par  le  miliei;i  ,  comme  une  écharpe ,  et .  qui 
$'étend  au-dehors  pour  lui  former  comme  deux  anses , 
voyez  fîg.  9G.  Peu-à-peu  on  voit  ces  anses  se  rétrécir,, 
devenir  un  iGilet  lumineux,  et  enfin  disparaître  :  alors, 
Saturne  paraît  tout- à -fait  arron4i  ;  ma^is  après  quelque 
tems ,  les  anses  reparaissent ,  elles  s'élargissent  de  nou- 
veau ,  et  l'on  peut  s'apercevoir  qu^elles  ne  sont  pai^ 
adhérentes  au  corps  de  la  planète  ,.car  il  y  a  eDtr# 
elles  un  espace  vuide  à  travers  lequel  oh  voit  le  ciel ,  e( 
les  petites  étoiles  que  le  hasard  y  fait  rencontrer. 

Ces  apparences  se  reproduisent  constamment ,  suivant 
■une  mlirche  régulière  :  on  doit  donc  en  conclure  que 
la  cause  qui  les  produit ,  est  aussi  constante ,  et  alors  il 
faut  nécessairement  les  attribuer  à  l'existence  de  quel- 
que corps  solide  qui  environne  Saturne ,  et  reparaît  ou 
disparaU  successivement.,^ 

Mais  comme  il  serait  peu  naturel  d'imaginer  que  et 

corps  acquiert  et  perd  successivement  la  faculté  de  brit- 

ler ,  il  faut  croire  que  les  variations  qu'il  nous  présente^ 

résultent  de  sa  position  et  de  sa  forme ,  et  aloils  on  peut, 
chercher  quelle  doit  être  cette  forme  ,  pour  satisfaire 

aux  phénomènes  observés.  .  • 

». 

485.  On  les  représente  tous  trèsexactenient ,  en  sup-: 
posant  l'équateur  de  Saturne ,  environné  d'un  annea  u  cii^ 
çulaire  opaq^ue ,  très- mince  ,  et  qui  ne  lui   est  adbéreul 
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nulle  pari.  Le  globe  de  Saturne  étant  en  mouvemen 
sur  le  plan  de  son  orbite ,  entraîne  avec  lui  cet  anneau, 
qui  j  se  présentant  ainsi  à  la  terre  dans  des  positions  di- 
verses et  sous  diverses  inclinaisons ,  doit  produire  toutes^ 
les  apparences  que  Ton  y  observe.  Voyez  fig.  98. 

Ainsi  il  nous  parait  lumineux  qyând  il  tourne  vera 
nous  celle  de  ces  deux,  faces  qui  se  trouve  éclairée  par 
le  soleil ,  et  nous  cessons  de  l'apercevoir  quand  il  nous 
présente  la  face  opposée;  nous  devons  même  le  perdre 
de  vue^  dès  que  son  plan  prolongé  passe  par  le  centra 
de  la  terre ,  puisqu'il  ne  peut  plus  alors  nous  réfléchir 
aucune  lumière.  Il  doit  disparaître  encore  lorsque  soa 
plan  passe  par  le  soleil,  parce  qu'alors  sa  tranche  est 
seule  éclairée  ,  et  comme  elle  est  fort  mince ,  elle  réflé- 
chit trop  peu  de  lumière  pour  être  aperçue.  Cependant 
on  parvient  encore  a  la  distinguer  avec  d'excellens  té- 
lescopes ;  elle  paraît  alors  comme  une  ligne  lumineuse 
sur  le  disque  arrondi  de  la  planète.  Cette  ligne  ,  dont 
la  largeur ,  est  à  peine  d'une  demi  seconde  à  cetXe  dis- 
tance!,  répond  au  moins  à  une  épaisseur -de  i5oo  lieues» 

Lorsque  la  surface  éclairée  de  l'anneau  est  inclinée 
Tcrs  ia  terre  ^  comme  'dans  la  fig.  96  on  voit  qu'elle  pro- 
jette une  ombre  sur  le  globe  de  Saturne  ,  et  cette  ombre 
prouve  que  Saturne  et  son  anneau  sont  réellement  des 
corps  opaques  et  éclairés  par  le  soleil ,  comme  nous  l'a- 
vons supposé.  On  a  observé  sur  la  surface  de  l'anneau , 
des  bandes  noires  et  parallèles  ^  qui  indiquent  qu'iln'y  a 
pas  im  seul  anneau ,  mais  plusieurs  séparés  les  uns  des 
autres  ;  et  concentriques  entre  eux. 

483.  Lorsque  lanneau  est  dans  sa  plus  grande  incli* 
naison    par  rapport  aux   rajons  visuels    menés    de    lot    . 
terre ,  il  déborde  ^  par  decrière ,  le   disque  de  la  plal-« 
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nète.  Voyez  figure  97.  Vu  ainsi  en  perspecltre ,  il  pa^ 
i*ait  sous  la  forme  d'une  ellipse  ^  dont  le  petit  axé  est  la 
moitié  du  grand  axe.  Celui  -  ci  est  évideitenient  le  dia- 
mètre de  l'anneau.  Si  l'on  cherche  quelle  iDclînaivon 
il  faut  donner  à  un  cercle  pour  qu'il  paraisse  sous  celle 
forme  y  on  trouve  qu^elle  doit  être  de  35^,3  (  3o^  sexag.  ) 
C'est  l'angle  que  doit  former  le  plan  du  cercle  avec  le 
rayon  visuel  mené  à  son  centre  (a).  On  en  déuuit  l'incli- 
naison de  l'anneau  sur  le  plan  de  l'éclîptique  égalé  &  34^,8. 
Jusqu'à  présent ,  il  ne  paraît  pas  que  celle  inclinaison 
éprouve  des  variations  sensibles. 

Pour  déterminer  complètement  la  position  de  l'an- 
Beau  y  il  ne  reste  plus  qu'à  trouver  ta  direction  de  sa  iroce 
sur  le  plan  de  l"ecliptique  ^.ou  la  situation  de  ses  nœuds. 
On  y  parviendrait  aisément  si  l'on  cooQfeissait  l'instant 
où  son  plan  disparaît  en  passant  par  le  centre  de  la. 
terre  ;  car  alors  Saturne  et  la  terre  s'y  trouvent  en  même 
tems  y  et  comme  l'inclinaison  de  ce  plan  est  déjà  con- 
nue^ ces  deux  points  suiHsent  pour  le  déterminer;  mais 

.  (a)  Soitfig.  99,  A  A'  la  position  de  Tanneaii  va  du  point  T  ,  qne  noas 
«apposerons  représenter  la  terre.  Si  Von  mène  les  rayons  visuelsTC, 
TA  au  centre  et  à  la  circonfëreuce  de  l'anneau,  il  résulte  des  obser> 
valions  que  AB,  perpendiculaire  à  TC,  est  la  moitié  de  AC. Les 
sinus  des  airgles  ACB,  ABC  sont  donc  ainsi  dans  le  même  rap- 
port.  Or  l'anglt  B  ^tant  droit ,  son  sinus  est  l'unité.  Ainsi  le  sinus 
de  l'angle  C  est  |  ;  ce  qui  répond  à  Z'5'^,'5^ ,  ou  3o"  de  la  divition 
sexagésimale. 

Bn  ajoutant  à  ce  résultat  Pangle  C  T  £ ,  ou  la  latitude  géocen- 
trique  de  Saturne  à  cette  époque ,  ou  aura  l'angle  A  £  I  ,  ou  l'incU' 
naison  de  Tanneau  sur  récliptii|ue  £  T.  Il  7  a  quelque  modi6cation 
à  faire  à  ce  résultat ,  parce  que  la  position  A  A'  de  l'anneau  dif- 
ire  tant  soit  peu  de  celle  qne  nous  venons*  de  supposer.  Cest  ea 
ajrant  égard  à  toutes  les  circonstances  ,  qne  l'on  a  trouvé  l'klcUr 

»i9on  de  l'anQcan  sor  l'écliptiqna  égale  à  34^8. 
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cf^mment  distinguer  cet  instant ,  puisque  le  passage  du 
plan  de  l'anneau  par  le  soleil  peut  occasionner  des' 
positions  analogues? 

^87,  On  résoudra  cette  dilHculié  en  examinant  les 
périodes  dans  lesquelles  ces  phénomènes  se  reproduisent; 
car  elles  ne  peuvent  être  les  mêmes  dans  les  deux  cas. 
Les  passages  par  le  soleil  ne  dépendent  que  du  mouye- 
mené  de  l'anneau  et  de  celui  de  Saturne  ;  les  autres  dc-> 
pendent  aussi  du  mouvement  du  soleil  autour  de  la  terre. 

Or  on  remarque  qu'il  y  a  des  disparitions  et  des  réap- 
paritions de  l'anneau  ,  qui  se  succèdent  très-exactement 
et  dans  le  même  ordre  k  chaque  révolution  sidérale  de 
Saturne.  Il  est  donc  naturel  de  penser  quelles  résul- 
tent du  plan  de  l'anneau  passant  par  le  soleiL  Pour 
.mettre  cette  vérité  dans  tout  son  jour ,  je  rapporte  ici  la 
série  de  ces  phénomènes  tels  qu'ils  ont  été  observés  (a). 


1715 

5  févriev. 

R 

1730 

10  aoyembre. 

D 

1744 

23  juillet. 

D 

1760 

a5  avril. 

R 

1774 

9  janvier. 

R 

Ï789 

1  octobre. 

D 

i8o3 

18  juin). 

D 

lia  lettre  D  indique  une  disparition  >  la  lettre  R  une 


wm 


(a)  C^  ëjMXfiies  sont  tirées  de  l'oavrage  de  Vionis  du  Séjour 
sur  Panneau  de  Saturne.  Il  ne  Tant  les  regarder  qne  comnae  des 
approximations  ;  car  les  disparitions  de  l'anneau  ne  se  font  pa:t 
«t'nne  manièi^  subite  :  on  ne  le  perd  de  vac  que  peu-à-pèn  ,  et  on 
l'aperçoit  d'âfntant  pins  long-tems,  qn'on  a  des  instnxmeDS  plus 
parfaits*  Par  cette  raison  ,  il  n'est  pas  possible  de  fixer  avec  pré- 
cision riosllM&t  de  «on  passage  par  la  terre  ou  par  le  soleil. 
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réapparition  de  ranncau.  Si,  à  l'époque  de  ijiS  ,  on 
ajoute  une  révolution  sidérale  de  Saturne  y  ou  29  an- 
nées juliennes  ,  et  166)^827215 ,  on  aura  précisément 
l'époque  de  1744  ^  et  l'on  en  déduira  de  même  celles 
de  1774  et  de  i8o3. 

L'époque  de  1750  donner»  pareillement  celle  de  1760  et 
de  1789. 

488.  Cet  accord  est  trop  exact  pour  qu'on  puisse  Fat- 
tribuer  au  hasard.  Il  indique  évidemment  la  loi  suivant 
laquelle  ces  phénomènes  se  suivent  ;  et  leurs  retours  étant 
indépendans  de  la  révolution  du  soleil  autour  de  la 
terre  ^  il  faut  absolument  en  conclure  qu'Us  se  rappor- 
tent aux  passages  de  l'anneau  par  le  centre  de  cet  astre* 

Alors  nous  voyons  que  ces  phénomènes  forment  deux 
séries  distinctes  ,  qui  marchent  par  les  mêmes  périodes; 
mais  dont  les  époques  sont  dilTérentes-  Ces  deux  séries 
se  rapportent  évidemment  aux  deux  situations  opposées , 
dans  lesquelles  l'anneau  doit  rencontrer  le  soleil  à  cha* 
que  révolution. 

Mais  comme ,  dans  chaque  s^rie  ,  les  passages  vîen^ 
Tient  toujours  après  une  révolution  complette  de  Saturne^ 
il  s^ensuit  que  ces  deux  situations  de  l'anneau  répondent 
toujours  aux  mêmes  points  de  l'orbite  de  cette  planète^ 
.  c'est-à-dire ,  que  le  plan  de  Vanneau,  reste  constamment 
parallèle  à  lui-même  sur  t orbite  de  Saturne ,  et  par  con- 
séquent sa  trace  sur  h  plan  de  l'écliptique  doit  toujours^ 
faire ,  avec  la  trace  de  V orbite ,  un  angle  constant. 

489.  Soit  que  le  soleil  tourne  autour  de  la  terre  on  la 
terre  autour  du  soleil ,  on  a  tu  précédemment  que  les 
traces  des  orbes  plané tairea  conservent  toujours  la  même 
direction  dans  l'espace  ^  abstraction  faite  du  mouvement 
très-lent  et  rétrograde  de  leurs  nœuds.  Le  mouvement 
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atinuel  du  soleil  ne  fait  donc  que  transporter  l'anneau  pa- 
rallèlement à  lui  -  même  sur  Técliptique  avec  l'prbitc  de 
Saturne.  Ainsi  la  trace  de  l'anneau  sur  l'écliptique  resta 
constamment  parallèle  à  elle-même,  et  lorsque  le  plan  de 
l'anneau  passe  par  la  terre ,  ses  nœuds  doivent  toujours 
répondre  aux  mêmes  points  du  ciel. 

Ces  résultats  sont  parfaitement  conformes  auxobserya-t 
lions.  En  calculant  la  position  sidérale  des  nœuds  de  l'an^ 
neau  d'après  les  passages  qui  ne  scfnt  pas  compris  dans 
les  séries  de  l'article  48/,  on  la  trouve  constamment  la 
même,  H  ne  faut  pour  cela  qu'un  calcul  très-simple  (a). 
La  trace  du  plan  de  l'anneau  sur  l'écliptique  fait  avec  la 
trace  de  l'orbjte  de  Saturne  un  angle  de  66*. 

490.  En  examinant  Ja  table  que  nous  venons  de  rappor-^ 


(a)  Prenons  le  centre  cle  la  terre  poar  origine  des  coordonnées  î 
lorsqne  le  plan  de  l'anneau  passera  par  ce  centre  ,  son  équation  seri^ 
4e  la  forme 

ï  =Ax  +  By 

I^s-  constantes  A  et  B  dépendront  de  la  direction  de  sa  trace  sur 
l'ëcliptiqae  ,  et  de  son  inclinaison.  Soit  I  cette  inclinaison  ,  qui  est 
•apposée  connue  pour  ce  qui  p.écède  ^  on  aura 

1  =  cos  I  ♦ 


Ç6  qui  donne 

A»  +  B»  r=  tang.  *  I 

De  plus,  Féquation  de  la  trace  sur  l'écliptique ,  qiai  se  trouve  en 
faisant  v==o ,  sera 

Ax+  By  =a 
a'o4  y=-J.  X 
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ter  ^  on  voit  que  les  mtenralles  des  passages  du  soleîl  d'os 
nceud  de  Fanneau  à  l'autre ,  ne  sont  pas  d'une  égale  durée. 
Entre  l'époque  de  17 15  et  celle  de  1750^  il  7  a  i5  ans  et  9 
mois;  il  n'j  a  que  \5  ans  et  8  mois  entre  celle  de  1750  et  de 
1744.  n  en  est  de  même  des  époques  suivantes.  La  diffé- 
rence tient  à  l'excentricité  de  l'orbe  de  Saturne.  En  effets 
Gonceyes  par  le  centre  du  soleil  un  plan  parallèle  à  celui 

* .— ^ 

—  est  la  tangente  trigonomëtrique  de  l'angle  que  cette  trace  fait 
B 

arec  l'axe  det  x  ;  c'est  la  tangente  de  la  longitude  du  nœud ,  soit  f 

cette  longitude ,  ou  aura 

A  l'aide  de  ces  deux  ëquationx ,  ou  trouTC  aisément  les  yalenrs  ds 
-A  et  de  B  ,  qui  seront 

A =•-  tang.  I  sin.  ^  ;        B  =  tang.  I  ces.  ^ 

•t  en  les  substituant  dans  réqnation  du  plan  ,  elle  deviendra 

z  s=  j  .  tang.  I  COS.  ^    —  X  .  tang.  I  sin.  ^ 

dans  laquelle  les  angles  I  et  ^  sont  en  évidence. 

Ceci  est  Téquation  d'un  plan  mené  par  le  centre  de  la  terre  pa- 
rallèlement à  Tauneau.  A  l'instant  du  passage  ,  Saturne  se  trouve 
dans  ce  plan  ,  et  ses  coordonnées  devront  satisfaire  à  la  relation 
précédente.  Si  donc  on  les  désigne  par  x'  ,  y' ,  t' ,  on  aura 

a'  =  y'  tang.  1  cos.   ^^--  x'  tang.  I  sin.  ^ 

Déçignons  par  9  la  latitude  géocentrique  de  Saturne  à  cette  époqae, 
4  sa  longitude  géocentriqne  ,  r  la  projection  de  son  rayon  vee- 
tear  sur  Técliptique  ,  ce  rayon  étant  mené  du  centre  de  la  terre  ^ 
on  aura 

x'=z=rcos.  4      y'  =  rsin.  4      «'•=rtang.  9 

ou  4  à  ^  ^^^^  ^^s  quantités  connues.  Substituant  dans  l'équatida 
précédente ,  et  divisant  par  r  ,  il  vient 
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<Ie  Tanneau;  ce  plan  déterminera  les  instans  des  passages. 
Si  l'orbite  est  circulaire  ^  elle  se  trouvera  ainsi  partagée 
en  deux  portions  égales ,  et  les  intervalles  des  passages 
d'un  noeud  à  l'autre  seront  d'une  égale  durée;  mais  si  Porbit^ 
est  elliptique,  le  plan  la  coupera  en  deux  portions  inégalés, 
dont  la  plus  longue  à  décrire  sera  celle  que  contient  Tapbé- 


tang.  9  =s  tang.  I    sin.  4  cos.  ^  —  tang.  I    cot.  4  >in*  9 
ou  tang.  9 

4qaaUoa  qui  détermine  4  —  ^  t  et  par  conséquent  ^ ,  lorsque  Pior- 
elinaison  I  de  l'anneau  -  est  connue  ;  par  exemple ,  le  3  avril  1774  » 
dix  heures  du  soir  ,  heures  vulgaires  ,  l'anneau  disparut ,  parct 
que  sou  plan  passait  par  le  centre  de  la  terre.  On  avait  alors 

Longitude  gëocentrique  de  Saturne.    194^,5868  =  4 

Lalitude -  .        a**,72ai  =»  ô 

Incliaisou  de  l'anneau  sur  l'éclip- 
tique.  .  .  '. ,►...•.,.        34'*,8        î=  I 

Ces  râleurs  donnent 

log.  <  — 1^  >  =:  8,847iai  =  log  sin.  (  4—  9  ) 

d'où  Ton  tire 

4— f==4%48 

•t  par  conséquent 

^  =^     X9o",io6 

Celait  la  longitude  du  nœud  >dc  l'anneau  ,  le  3  avril  1774.  Pour 
avoir  cette  longitude  à  une  autre  époque  quelconque  antérieure  ou 
postérieure ,  il  suiHt  de  l'augmeater  ou  cle  \ai  diminuer  en  raisM 
de  la  précasiion. 
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lie  y  où  lé  mouvement  est  le  plas  lent.  Alors  les  intérralléi 
des  passages  seront  inégaux  entre  eux  -,  c'est  ce  qiiî  a  lieà 
dans  la  position  actuelle  de  l'orbe  de  Saturne.  Cet  astre  a 
passé  par  son  périhélie  entre  1716  et  17S0]  il  a  passé  pai* 
son  aphélie  entre  ijSo  et  1/44^ 

49  ik  Toutes  les  apparences  de  l'anneau  de  Saturne  se- 
i>aient  faciles  à  prévoir,  si  l'on  connaissait  la  période  de  ses 
passages  par  le  centre  de  la  terre  ^  comme  nous  avons  celle 
de  ses  passages  par  le  soleil  ;  mais  le  mouvement  annuel 
du  soleil  autour  de  la  terre  donne  à  cette  question  un  peu 
plus  de  difficulté.  Pour  la  résoudre,  il  faut  trouver  un 
iàombre  de  révolutions  sidérales  de  Saturne  qui  réponde 
exactement ,  ou  à  fort  peu-prés  ,  à  Un  nombre  exact  d'an' 
nées  sydérales.  Or ,  en  prenant  le  rapport  dé  ces  périodes 

1 0*700  0772l3 

qui  est.  „^,  \^„^,  •  et  le  réduisant  en  fraction  continue 

■*  365,256564 

suivant  la  méthode  de  l'article  457, on  trouve  pour  les  pre- 
mières valeurs  approchées  -   et  — •  Je  ne  parle   pas  des 

suivantes,  parce  qu'elles  donneraient  de  très-longues  pé* 
riodes. 

La  fractioil   approchée—  nous   indique  que    dans  69 

Je 

années  sidérales ,  il  y  a ,  à  fort  peu  près ,  deux  révolu- 
tions de  Saturne-,  si  l'on  calcule  exactement  les  durées 
de  ces  deux  périodes  ,  on  trouve  que  la  première  excède 
la  seconde  de  51^,97223,  ainsi,  api&s  69  année  sidérales^ 
Saturne  est  en  avance  sur  le  soleil  de  Cette  quantité. 
D'après  sa  vitesse  connue  ,  il  est  facile  d'en  conclure  l'é- 
poque   à  laquelle   les    deux  astres  seront  revenus  à  1« 
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tttème  position  relative  9  ou  le  nombre  de  jours  qu'il  §àut 
«jouter  aux  59  animées  (a). 

524 
La  période  donnée  par  la   fraction  —  est  beaucoup 


11 


plus  exacte  ;  elle  montre  que  3t24  années  sidérales  égalent 
à  fort  peu-près,  11  réyolutions  de  Saturne. Le  différence 
n'est  que  de  6'968o927 ,  dont  Saturne  se  trouve  en  arrière  { 


*<■ 


(a)  Soit  R  la  durée  de  la  révolation  sidérale  de  Saturne,  R'  celle 
àvL  soleil  y  désignons  par  D  la  différence  Si^gya^S ,  et  par  x  le  noâi- 
bre  de  jours  qu'il  fant  ajouter  aux  69  années  ci^dessus ,  pour  cjue 
les  deux  astres  reprennent  la  même  position  respective.  Il  est  clair 

^ne  dans  le  temps  D ,  Saturne  décrit  un  arc  égal  à ' — .  Itant 

11 

le  temps  z ,  il  décrit  — ~  ;  dans  le  même  intervalle ,   le  solei 

R 

4oo®.  X 
parcourra  ^r^î —  ^  ^^^  ^^^^  l'égalité 
R 

4oo*.  X      4oo®.  D      4oo«.  x 

+ = ~ 

B  R  R' 

•a  en  avisant  par  4oo®. 

x  +  D         X 

"^  R/ 

d'où  l'on  tire 

R' 

x  =  D. 

R— R' 

c'est  Te  temps  qu'il  faut  ajouter  aux  5g  années  sidérales. 

Dans  la  seconde  période  (de  524  années ,    Saturne  9e  trouve  eu 

arrière  de  $',680927;  alors  D  est  négatif  et  égal, à  cette  quantité.. 

On  a  done 

-DR' 

x= '. — 

R  — R' 

ralcvr  qviî  doit  être  rotmacWe  des  $24  «ailées  sidérales» 


■s 
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et  il  est  ùkç'iU  d'en  conclure  Tépoque  k  la^véUe  il  a  ^«c 
retrouver  dans  la  même  position ,  pa^  r^ipport  au  #oUil  » 
époque  antérieure  aux  524  années. 

Ces  péri  ocTes  s'accordent  assez  exactement  arec  les  re- 
tours observés;  mais  il  ne  fiiut  le»  applîijaer  rqu'âux  ,pas^ 
sages  du  plan  de  Tannéau  par  le  centre  de  im  terre  t  eUe* 
deviendraient  inexactes ,  si  on  les  appliquait  aux  passages 
par  le  &oleiL  La  përiodLe  de  ^eux-^ù  est  égal»  à.  une  rév<^ 
lulion  sidérale  de  Saturne.  Cependant ,  mâme  avec  cette 
vestrictioB ,  les  résultats  précédens  pourraient  être  qud* 
quefois  en  défaut  ,  par  suite  des  granâea  itiëgalitét  ii 
mouvement  de  Saturne. 

■    In 
492.  Pour  compléter  cette  théorie ,  il  ne  reste  plnè'qiA 

ex)po6er  ce  que  les  observatiôis  on(  CaLÎt  ccuaiiaâlre  sar  k 

constitution  physique  de  l'anneau. 

En  mesurant  ses  dimensions  avec  le  micromètre  9  on  a 
trouvé  que  sa  largeur  apparente  est  égale  a  la  distance  de 
son  bord  intérieur  à  la  surface  de  Saturqç  ;  cette  distance 
est  le  tiers  du  diamètre  de  la  planète.  L^sdin^uen^oxi^  réelles 
sont  probablement  mi  peu  plus  petites  ,  parce  qu'elles 
doivent  paraître  agrandies  par  l'effet  de  l'irradiation. 

Quelques  taches  observées  sur  1^  surfatce  de  l'anneau 
ont  fait  voir  qu'il  tourue  sur  luî-mème  en  'oj,457  ;  son 
axe  de  rotatiop  çst  perpendiculaire  à  son  plan  :  il  est  1^ 
même  que  celui  de  Saturne^ 

La  durée  de  cette  rotation  offre  tm  rapport  bien  remar- 
quable :  si  Ton  conçoit  autour  de  Saturfue  un  satellite  qui 
ait  pour  orbite  la  circonférence  mqjjcnne  de  l'anneau ,  et 
que  l'on  calcule  d'après  la  sççoodç  loi  de  Kepler;  la  dur^'e 

'  Je 
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de  sa  révolution  sidérale  >  oh  la  tr oure  précisément  égale 
À  celle  de  l'anneau  (a). 

(495)  Ce  rapport  explique  oomment  Fanneatt  de  Saturne 
|>eut  se  soutenir  autour  de  celte  planète  sans  la  toucher^ 
ou  du  moins  il  ramène  ce]fatt  à  la  cause  générale  qui  sou-* 
iient  ftîtksi  tous  les  satellites» 

En  effet ,  on  peut  considérer  cbaquc  particule  de  l'an* 
tieàu  ,  comme  un  petit.  Satellite  de  Sàitu*ne^  et  Faiineau 
lui-même  comme  un  amas  de  satellites  liés  entr'eux  d'une 
Inanière  convenable.  Si  ces  petits  corps  étaient  libres  et  in- 
dépendans  les  uns  des  autres^  leurs  vitesses  varieraient  avec 
leurs  distances  au  centre  de  la  planète;  les  plus  voisins 
4e  ce  centre  iraient  plus  vite ,  les  plus  éloignés  plus  len»- 
tement  9  suivant  la  seconde  loi  de  Kepler;  et  si  Ton  prend 
pour  terme  moyen  la  vitesse  qui  convient  à  la   circon-*' 


(a)  t*reûons  pour  unité  ,  le  demi-diamètre  apparent  de  Saturne.  La 
distance  de  sa  surface  au  bord  intérieur  de  l'anueau ,  e^t  le  tiers 
de  ce  diamètre  en  |  ;  de-là  ,  jusqu'à  la  circoniérence  moyenne  d^ 
l'anneau  ,  la  distance  est  }  ,  puisque  la  largeur  totale  de  Tanucaii 
est  égate  à  la  distance  de  sou  bord  iutérieur  à  la  surface  de  la  pla- 
nète Ajoutant  à  ce»  résultats  le  demi^diamctre  de  Saturne  ,  qui  est 
l'uni i^  ,  on  aura  1  +  4  +  î  ,  ob.  2  pour  le  rayon  de  la  circonférence 
CGLoyenoe  de  l'anneau. 

Si  l'on  prend  pour  terme  de  comparaison  le  premier  saielliie  àm 

Saturne  ,  on  a  vu  que  la  distance  moyenne  au  centre  de  ^turne  est 

5,08,  le  tems  de  la  révolution  sidérale  est  ci)427i.  Ainsi  ,  d'après 

la  loi  de  Kepler  ,  que  les  carrés  des  tems  des  révolauous  sont  commi^ 

hi»  cttbes  des  moyennes  distances ,  ou  aura 


o>,9427 


.V: 


2< 


(  3,08  )  3 

gpi  0)^49  >  ce  q[tû  diSerd  peu  dss  ôbservatiQns. 


» 
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férence  moyenne  de  l'anneau,  les  vitesses  des  autreâpài^ 
ticules  s'en écarleront ,  soil  en  plus,  soli  en  moins,  d'on^ 
égale  quantité.  Maintenant  si  ces  particules  viennent  à  se 
suivre  ei  a  s'allaclier  les  unes  aux  autres  pour  former  im 
corps  solide,  il  se  fera  une  sorte  de  compensation  entre 
leurs  mouvemens  :  les  plus  rapides  communiqueront  avâc 
plus  lentes  une  partie  de  leur  vitesse  ;  celles-ci  leur  com- 
munique<;onl  en  échange  une  partie  de  leur  lenteur,  et 
ces  eilorts  opposés  se  faisant  mutuellement  équilibre, 
il  ne  restera  que  le  mouvement  moyen  conunun  à  toutes 
les  particules ,  et  qui  sera  celui  de  Ja  circonférence 
moyenne  (a). 


(a]  Il  faut  démontrer  que  les  tems  des  révolutions  de  deux  points 
«ris  à  égale  distajtice  de  la  circoulérence  mojenne  ,  excédera  celle 
de  cette  circoulérence  ,  l'une  en  plus  ,  l'autre  en  moins  d'une  égale 
'quantité.  Ce!a  u'esl  vrai  qu'autant  que  la  distance  des  deux  points 
A  la  circonférence  movenue  peut  ère  consdérée  comme  très-petite;! 
Soil  T  le  tems  de  la  révolution  moyenne  ,  R  la  distance  du  milieu 
de  Tanneuu  au  centre  de  Saturne.  Si  ces  données  appartenaient  à  un 
satellite  ,  ou  aurak 

T=^  =  K^  R3 

K.  étant  un  coefficient  constan(  pour  tous  les  satellites  de  Saturne.  Si 
l'on  coiiMdère  un  second  satellite  placé  à  la  distance  R-|-  u^  etqas 
le  tems  de  la  révolution  soit  T  -|-  t ,  on  aura 

(T+ty-  =  K^(R+u)3 
et  si  ce  saiellite  est  placé  à  la  distance  R — u,  le  tems   de  sa  ré- 
volution étant  repiésenté  par  T  —  t'  ,  on  aura 

(T  — t')=»=K=»(a— u)3 

Si  Ton  développe  les  deux  membres  de   ces  équations^  en  faisant 

usage  de  la  précédente  ,  il  résulte 

aTt  +  t^rr-.K^  (5R»u+3Rn*  +  u3) 
—  aTt'+ t'*=K*   [—  ^n+      ^^uîj 
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^ette  théorie  subsisterait  encore  dans  le  cas  ou  l'anneau 
serait  composé  ,  comme  il  paraît  Tétre ,  de  plusieurs  an- 
neaux concentriques  et  détachés  les  uns  des  autres  ;  seu- 
lement il  faudrait  l'appliquer  séparément  à  chacun  d'eux; 
alors  les  durées  de  leurs  rotations  devraient  être  sensi- 
blement différentes  ;  c'est  au  temps  et  à  l'observation  à 
confirmer  ces  résultas. 


Or  5!  u  est  une   quantité  trèa-petile  par  rapport.  A  R  ,  t  et  t'  seront 
aussi    trè^- petites   du   même    ordi'e    par   rapport  à  T.  On    pourra 
donc  négliger  les  carrés  et  les  cubes  de  ces  petites  fractions  ,  corn-» 
parativement  aux  autres  termes  ;   alors  on  aura  seulement 
3Tt=3K^R^u,     — 3Ït'  =  — 3K^R*u 
ce  qui  donne 

t=t' 
résultat  qui  est  précisément  celui  que  l'on  voulait  démontrer. 
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éloignées  du  ciel ,  s'approchent  beaucoup   plus  près  ivk 
soleil  que  les  planètes,  et  s'en  retournent  ensuite  à  de», 
distances  beaucoup  plus  considérables. 

4(^7,  Ces  alternatives  serrent  à  expliquer  les  phéno- 
mènes que  présentent  les  queues  des  comètes.  Lorsque  ces 
corps  s'approchent  très-près  du  soleil,  ils  doivent  éprouTer 
une  chaleur  énorme^  tout  doit  se  fondre  et  se  Taporiser  à 
leur  surface;,  et  ces  vapeurs  exhalées  dans  l'espace,  ne 
partlci[>ant  plus  au  mouvement  de  la  comète  ,  doivent 
traîner  derrière  elle  comme  une  sorte  de  queue.  On  expli- 
rait  aussi  par-là  comment  quelques  comètes  ont  paru  sans 
noyau,  leur  masse  ayant  été  réduite  toute  entière  en 
vapeurs,  par  l'effet  d'une  chaleur  excessive;  mais  pour 
apprécier  cca-  considérations,  il  faut  connaitre  exactement 
les  lois  des  mouvemens  de  ces  astres. 

498.  Pour  les  découvrir,  laissons-nous  guider  par  Fans^ 
logie.  Puisque  les  comètes  sont  des  astres  qui  paraissent 
appartenir  à  notre  système  planétaire  ,  il  est  naturel  de 
penser  qu'elles  se  meuvent  autour  du  soleil  comme  les 
planètes  ,  mais  dans  des  orbites  extrêmement  allongées. 
Ces  orbites  seront  donc  encore  des  ellipses  qui  auront 
leur  foyer  au  centre  du  soleil  ;  mais  dont  lé  grand  axe 
sera  presque  infini  ^  sur-tout  pour  nous  ,  qui  n'en  ob- 
servons qu'une  petite  partie  ,  celle  où  la  comète  devient 
visible  en  «'approchant  du  soleil.  Ainsi  l'orbite  des  co- 
mètes sera  une  parabole  :  car  ç^n  appelle  ainsi  la  courbe 
dans  laquelle  i'cUipse  dégénère,  lorsqu'elle  s'allonge  indé- 
finiment. >^^.  J!g,   100* 

En  introduisant  cette  modification  dans  les  lois  de  Ré- 
plei  ,  relatives  au  n^ouvement  elliptique ,  on  en  déduit 
celles  du  mouvement  parabolique  des  comètes. 

JJ  en  résulte  cjue   les    aires  décrites  par   une  mém» 
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nomme  étoiles  tombantes.  Ils  n'en  différaient^  en  appa^ 
rence  ,  que  pour  la  durée.  On  pouvait  penser  qu'elles 
étaient  seulement  composées  d'une  matière  plus  compacte 
qni  retarderait  plus  Ion  g- temps  leur  dissolution  ;  mais  ces 
opinions  sont  tombées  ^  quand  on  a  eu  des  ôbseryations 
plus  par^Biites. 

Toutes  les  comètes  observées  ont  une  parallaxe  fort 
petite  qui  les  place  bien  au-delà  de  Terbe  de  la  lune; 
elles  ne  se  forment  donc  pas  dans  notre  atmosphère.  De 
plus ,  leur  mouvemépt  apparent  à  travers  les  étoiles  pa- 
raît assujetti  à  des  lois  régulières  qui  permettent  de  suivre 
leur  marche ,  quelquefois  même  de  prédire  leurs  retours. 
Celte  régularité  ,  celte  constance  y  marquent  évidemment 
des  êtres  durables  ;  et  il  est  naturel  d'en  conclure  que  les 
comètes  sont  des  astres  permanens  comme  les  planètes^ 
mais  assujettis  à  une  marche  différente* 

496.  Lorqu'on  les  regarde  au  télescope,  elles  ressemblent 
à  un  amas  de  vapeurs  ^  au  centre  duquel  on  voit  ordinai- 
rement un  noyau  plus  ou  moins  opaque.   Cependant , 
quelques-unes  d'enlr'elles  n'ont  paru  que  comme  une  va- 
peur légère ,  sans  aucun  noyau  sensible ,  car  on  voyait 
les   étoiles  au  travers.  Pendant  les  diverses  périodes  de 
leur  révolution ,  elles  éprouvent  dans  leur  éclat  des  varia- 
tions progressives  qui  paraissent  dépendre    de  leur  dis- 
tance au  soleil ,    soit  que  cet  astre  les  embrase  par  sa 
chaleur ,  soit  qu'il  ne   fasse   que    les  éclairer  ;  l'instant 
oà    leur  éclat  est  le   plus  -  vif  ^  peut  même  faire  juger 
qu'elles  se  trouvent  à  leur  périhélie.    Or  leur  lumière 
d'abord  très-faible   devenant   graduellement  plus  vive^ 
jusqu'à  surpasser  celle  des  planètes  les  plus  brillantes  ^ 
et  s'effacent  ensuite  par  les  mêmes  degrés,  on  doit  en 
4Mnclur«  y  qne  ces  astres  venant  des  régioi^g  les  plui^ 
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499.  A  Faide  de  ces  lois  ,  on  peut  déterminer  faire  Sè^ 
crite  pur  une  comète  dans  un  tems  donné  depuis  son 


Afin  de  l'obtenir ,  il  faut  mettre  à  la  placc^e  T«a  valeur  k  a  7  tirée 
de  la  première  équation  qui  est  commune  à  tontes  les  planètes  ;  il 
faat  de  plus  savoir  qu'en  représentant  par  b  le  demi-petit  axe  de  Tel* 
lipse  ,  dont  a  est  le  demi-grand  axe  ,  et  par  fr  le  rapport  de  la  m- 
coniérence  ao  diamètre ,  la  surface  de  Tellipse  a  p«ar  aaetace  nt  aK 
Ûa  aura  donc 

'jr  a  b  or  b 


ia=T—  >  on 


L'excentricité  dan%  ellipse  on  la  distance  du  centre  au  f^er  a  pooi^ 

valeur  j/a*  —  6*  j  la  distance  du  foyer  au  sommet  de  la  courbe^ 

on  la  dititance  périhélie  ,  est  a  —  j/a* — b*.  Lorsque  Feilipse  s'al^ 
longe  pour  se  changer  en  parabole  ,  cette  distance  ne  devient  pas 
infinie  ,  au  contraire  ,  elle  conserve  toujours  une  certaine  valeur 
finie  que  l'on  peut  représenter  par  D  »  on  aura  doue 

D=a—  j/a^  — b» 
d'où  Ton  tire 

a^  — b^  =  (D  — a)»  =    D*— 2aD  +  a* 
et  par  conséquent 

^  ==  /a  a  D  —  D» 
valeur  qui  étant  substituée  dans  celle  de  m ,  donne 

^       j/aaD—D* 

k  j/a 

on  en  divisant  par  ysL 

Ceci  a  lieu  dans  toutes  les  ellipses   possibles.  Lorsque  l'ellipse  it 
change    en   parabole  ,    a   devient   extrêmement   grand  et   comme 

infini  par  rapport  à  D  ;  on  peut  donc  alors  négliger  le  terme  -— ^ 

qui  est  une  fraction  très-petite,  et  il  rest.c  simplemoni 
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passage  au  périhélie  ,  et  fixer  sa  position  dans  sa  pa- 
rabole, n  ne  s'agit  plus  que  de  voir  si  cette  théorie  est 
conforme  aux  obserrations.  i 

Or  il  existe  un  moyen  remarquable  de  la  vérifier , 
c'est  dé  faire  passer  une  parabole  par  plusieurs  lieux  ob- 
serves  d'une  comète,  et  de  voir  si  tous  les  autres  s'y 
trouvent  compris. 

Pour  cela  il  suffit  de  trois  observations  :  si  Ton  a  la  dé- 
clinaison de  la  comète  et  son  assension  droite  à  trois  époques 
différentes  9  qu'on  en  ait  déduit  ses  longitudes  et  ses  lati-. 

tudes  géocentriques,  on  connaîtra  la  direction  de  trois 
rayons  visuels,  menés  à  ces  mêmes  époques  de  la  terre  à  la 

comète  ,  et  sur  le  prolongement  desquels  elle  a  dû  néces- 
sairement se  trouver  ;  les  lieux  correspondans  du  soleil 
sont  comius.  Il  faut  donc  trouver  une  parabole  qui  ait  soa 
foyer  au  centre  de  cet  astre ,  qui  coupe  les  trois  rayons 


et  comme  ce  coefficient  k  est  connu  par  la  théorie  des  pUnètes  ,  dès 
gne  l'on  connaîtra  la  distance  périhélie  D  ,  on  'aura  la  valeur  de  m  ^ 
et  l'on  ponrra  par  conséquent ,  fau  moyen  de  Péqnation  c  =  m  t , 
ëvalner  les  aires  décrites  par  la  comète  à  un  instant  quelconque 
depuis  son  passage  au  périhéiie.- 

La  valeur  de  m  pour  une  planète  est  — ^^^7-  ,  ce  sera  ~^-  si  Por- 
bite  est  circulaire  ,  ou  «a  mettant  pour  T  sa  valeur  k  a  7  »  ce  sera 

-^'  y  a.  Les  aires  décrites  dans  le  même  tems  par  cette  planète  et 
par  la  comète  ,  sont  entre  elles  comme  la  valeur  de  m  ^  c'es^à-dire  , 
commue    -g-^/â"***  «  ^i/Tb  ,  et  ci  le  rayon  a  de  Ja  plaujète  est  égal 

a  la  distance  périhélie  D  ,  ce  rapport  deviendra  celui  de  x  à  i/~ 
fe  qui  donne  la  proposition  énoncée  daiu  le  texte. 
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yisuels;  et  qui  les  coupe  dans  des  points  dont  les  interyaBiss; 
correspondant  au  nombre  de  jours  écoulés. 

Ou  si  Ton  veut  supposer  la  terre  en  mouyenient  sw- 
Fécliplique  cL  le  soleil  immobile,  que  T,  T',  T' ,  fig.  lot , 
représentent  trois  positions  successives  de  la  terre,  et 
T  C,  TC,  TC  '  trois  rayons  visuels  menés  à  la  comète, 
il  s'agira  de  trouver  une  parabole  CC'  G  '  dont  le  foyer 
soit  en  S  a»  centre  du  soleil,  et  qui  coupe  les  trois  rayons 
visuels,  conformément  aux  conditians  exigées. 

Ces  conditions  sont  plus  que  suffisantes  pour  déterminer 
complètement  les  élémens  du  mouvement  parabolique; 
c'est-à-dire,  la  distance  périhélie ,  de  la  comète  ,  la  posi- 
tion du  périhélie,  l'instant  du  passage  par  ce  point ,  l'in^ 
clinaisou  de  Torbite  sur  l'écliptique  et  la  position  de  ses. 
nœuds.  Ces  cinq  élémens  étant  connus,  on  peut  assigner- 
la  position  de  la  comète  à  une  époque  quelconque ,  et  la 
comparer  aux  observations.  Mais  la  recherche  en  est  ex- 
trêmement difficile,  et  Poil  n'y  parvient  que  par  une  ana- 
lyse très-<léllcate ,    dont  il  serait  impossible   de   rendre 
compte  ici;  Ou  la  trouvera  dans  la  Mécanique  Céleste.  Je. 
me  bornerai  à  dire  que  de  toutes  les  méthodes  connues, 
celle  que  M.    Laplace  a  donnée  dans   cet  ouvrage,  est, 
sans  contredit,   la  plus  sûre  el  la  plus  exacte,  (a) 

Plus  de  quatre- vingt  comètes  ont  été  calculées  dans  cetje 


(a)  On  tronve  une  solution  de  ce  problême ,  .qu'on  peut  regarder 
comme  une  première  approximation  .,  dana  V arithmétique  univers 
selle  de  Newton  ,  ouvrage  remarquable  par  le  grand  nombre  dc; 
questions  qui  s'y  trouvent  re'^olues  ,  et  qu'il  faudra  toujours  con- 
sulter conim^  un  modèle  d'éle'gance  dans  le  choix  des  méthode». 
Voyez  la  traduction  de  Baudeux  ,  à  Paris  ,  chez  IJernarc? ,  librairj^ 
^uai  des  Augustius. 
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théorie,  et  leurs  observations  parfaitement  représentées» 
11  n'y  a  donc  aucun  doute  qu'elle  ne  soit  conforme  à  la 
xiaturCa  On  a  en  ainsi  la  connaissance  précise  des  mou- 
Yemens  de  ces  astres  ,  on  a  pu  les  suivre  dans  l'espace , 
et  [cette  connaissance  a  dévoilé  plusieurs  résultats  ïmr 
portans. 

5oo.  Les  comètes  ne  se  meuvent  pas  toutes  d^occident 
en  orient,  comme  les  planètes  suivant  l'ordre  des  signes; 
le  mouvement  de  quelques-unes  est  direct;  pour  d'autres ^ 
il  est  rétrograde. 

Leurs  orbites  ne  sont  pas  comprises  dans  une  zone 
étroite  du  ciel ,  comme  celles  des  planètes.  Elles  varient 
par  tous  les  dégrés  d^inclinaisons.  Il  en  est  dont  le  plan 
est  presque  couché  sur  l'écliptique  ;  d'autres  lui  sont  per- 
pendiculaires. A  la  vérité ,  il  n'est  pas  impossible  que  l'on 
découvre  par  la  suite  de  petite  planètes,  qui  offriraient  les 
mêmes  variations  dans  leur  obliquité ,  et  contre  l'idée  des 
anciens  astronomes,  il  n'y  aurait  plus  de  zodiaque.  C'est 
au  temps  et  aux  observations  astronomiques  a  décider  ce 
fait;  mais  les  orbes  de  Cérès  et  de  Pallas,  déjà  fort  incli- 
nées sur  l'écliptique,  et  hors  de  l'ancien  zodiaque,  semblent 
l'indiquer  avec  assez  de  vraisemblance.  On  peut  même 
citer  comme  une  induction  favorable  à  cette  idée ,  que 
les  orbites  des  satellites  d'un  astre  ^  «ont  presque  perpen- 
diculaires à  l'écliptique  ;  car  les  divers  systèmes  de  satel- 
lites ,  nous  offrent  ,  en  petit  j  les  images  fidèles  d^  grand 
système  planétaire, 

5oi.  On  observe  encore  que  les  queues  des  comètes  ne 
commencent  à  paraître  que  quand  ces  astres  se  rapprochent 
b.eaucoup  du  soleil  ;  leur  longueur  croît  avec  cette  proxi- 
xnité  ;  elles  n'acquièrent  leur  plus  grande  étendue  qu'aprè» 
le  passage  au  périhélie  ^  et  leur  direction  est  toujours  op* 
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posée  au  soleil,  en  formant  yers  cet  astre  une  courbe  um 
peu  concaTe ,  comme  le  représente  la  figure  loa. 

Une  des  plus  étendues  a  été  celle  de  la  comète  de  1 680  : 
elle  occupait  dans  le  ciel  un  espace  de  près  de  66®  ;  celle  de 
la  comète  de  1744  était  encore  plus  remarquable  :  elle  ressem 
blait  à  une  sorte  d'éventail,  dont  la  longueur  était^de  17^  et 
la  largeur  de  i3o^  :  elle  était  assez  brillante  pour  n'être  pas 
eflacée  par  la  lumière  de  la  pleine  lune ,  et  on  l'aper- 
<;eyait  même  encore  après  le  leyer  du  soleil. 

5o2.   Ces  résultats  confirment  l'idée  que  nous  avons 
conçue  d'abord  d'après  la  seule  inspection  des  phénomènes; 
ils  s'accordent  à  montrer  que  les  queues  des  comètes  sont 
réellement  l'effet  de  la  vaporisation  produite  par  une  cha- 
leur excessive  :    elles  n'acquièrent  toute  leur  longueur , 
qu'après  le  passage  au  périln^lie  ^  parce  que  c'est  seule- 
ment alors  que  la  comète  a  été  le  plus  échauffée  et  péné- 
trée par  les  rayons  du  soleil ,  de  même  que  la  surface  de 
la  terre  n'atteint  sa  plus  haute  température  qu'après  le 
solstice  d'été.  Ce  rapprochement  me  parait  indiquer  assez 
que  les  comètes,  au  moins  avant  leur  passage  au  périhélie, 
sont  des  corps  solides,  qui  s'échauffent  progressivement, 
et  peuvent  ensuite  se  vaporiser  en  partie  ou  en  totalité  ; 
autrement  comment  pourraient  -  elles  supporter  une  si 
forte  chaleur?  Newton  a  calculé  que  la  comète  de  1680, 
avait   dans  son  passage  ,  à  raison  de   sa  proximité  da 
soleil ,  éprouvé  une  chaleur  3ooo  fois  plus  grande  que 
celle  d'un  fer  rouge.  Un  simple  amas  d*e  vapeurs  ,  exposé 
a  une  chaleur  aussi  vive  ,  aurait  dû  mille  fois  se  dissiper 
dans  l'atmosphère. 

5o3.  Après  avoir  calculé  les  mouvcmcns  des  comètes, 
on  a  cherché  à  prévoir  leurs  retours.  En  effet ,  si  elles 
décrivent  des  ellipses  très-alongées;  leur  marche  dans 
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la  parabole  ne  peut  être  regardée  que  comme  une  ]^re« 
mlëre  approximation.  Mais  l'analyse  y  qui  donne  le  pre- 
mier résultat ,  fournit  aussi  les  moyens  de  le  corriger  , 
de  calculer  l'ellipse  véritable:  alors,  d'après  la  seconde 
loi  de  Kepler  >  on  en  déduit  la  révolution  sidérale  de  la 
€M>mète  et  l'époque  de  ses  retours. 

Par  malheur ,  ces  résultats  sont  rarement  susceptibles^ 
d'une  très -grande  exactitude^   parce  qu'on  les  conuaît 
par  l'observation  d'un   très  *  petit  arc  de  l'orbite  de  la 
comète ,  qui  estcelui  où  nous  pouvons  la  voir  lorsqu'elle 
s'approche  du  soleil.  D'ailleurs  il  peut  se  faire  que  cer- 
taines comètes  décrivent  des  paraboles  ou  des  hyperijoles 
dont  les  branches  sont  indéEnies ,  et  alors  une  fois  qu'oa 
les  a  ainsi  observées  dans  leur  passage  au  périhélie,  on 
les  perdrait  de  vue  pour  toujours.  Cependant  il  est  pro- 
bable que  9  si  de  pareils  corps  existent,  ils  ont  dû  ,  à 
<*ause  de  l'ancienneté  de  l'univers^  passer  depuis  long-tems 
devant  le  soleil  ;  en  sorte  que  les  mouvemens  périodiques 
«ont  les  seuls  qui  restent  à  nos  observations. 

Onîreconnail  une  comète  des  qu'elle  reparaît ,  eit  com- 
parant les  élémens  de  son  orbite  avec  ceux  de  toutes  les 
comètes  précédemment  observées.  Si  ces  calculs  sont, 
iteuiblables  dans  deux  apparitions  ,  on  en  conclut  l'iden- 
tité des  deux  comètes,  et  le  calcul  des  probabilités  fournit 
des  méthodes  pour  juger  jusqu'à  quel  point  on  peut  comp- 
ter sur  cette  vraisemblance. 

5o4.  Il  n'y  a  jusqu'à  présent  qu'une  seule  comète  dont 
la  révolution  sidérale  soit  bien  connue  ,  et  dont  le  retour 
soit  certain  :  c'est  celle  de  16S2,  déjà  obsci^vée  en  1607  , 
l33i  et  i456  ,  et  qui  a  reparu  en  1759.  Elle  emploie 
environ  76  ans  à  faire  sa  révolution  ^  et  doit  reparaître 
en  i832.  D'après  la  troisième  loi  de  Hépler ,  si  l'on  prend 
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pour  UDÎté  le  dfniL  grand  axe  de  l'orbe  terrestre  ,  ik 
distance  moyenne  de  cette  comète  sera  égale  à  la  racine 
cubique  du  carré  de  76  ou  à  17,95  (a).  Le  grand  axe 
de  son  orbite  sera  donc  35,9  >  ^^  comme  sa  distance  péri- 
bélie  observée  ,  s'est  trouvée  de.o,58,  il  en  résulte  que 
sa  distance  aphélie  est  égale  à  35^32.  Elle  s'éloigne,  donc 
du  soleil  trente-cinq  fois  plus  que  la  terre  ,  en  parcou- 
rant une   ellipse"  extrêmement  allongée. 

Les  intervalles  de  ses  retours  au  périhélie  ,  ne  sont 
pas  constamment  les  mêmes.  Celui  de  i53i  à  1607  ,  a 
été  plus  long  de  trois  mois  que  celui  de  1607  à  1682, 
et  celui-ci  a  été  dix-huit  mois  plus  court  que  le  retour 
de  1682  à  1759.  Il  parait  donc  que  les  mouvemens  des 
comètes  sont  sujets  à  être  troublés  comme  ceux  des 
planètes,  et  d'une  manière  encore  plus  sensible. 

5o5.  La  comète  de  1770  offre  un  exemple  frappant 
de  ces  inégalités.  Comme  elle  fut  long-tems  visible  ,'Ott 
fit  sur  fia  marche  un  grand  nombre  d'observations  ; 
mais  il  fut  absolument  impossible  de  les  représenter  par 
une  parabole.  Enfin  ,  apros  beaucoup  d'essais  ,  Lexell 
trouva  qu'il  ne  pouvait  y  satisfaire  que  par  une  ellipse 
dans  laquelle  la  durée  de  la  révolution  fut  de  cinq  ans 
et  demi.  La  plus  légère  différence  dans  cette  durée ,  sup- 


(a)  Si  Ton  nomme  a,  a'  les  distances  moyennes  de  la  terre  et  de 
ïa  comète  ,  T,T'  les  tems  dej  leurs  révolutions  sidérales;  les  lois 
de  Kepler   donnent 

Dans  le  cas  actuel ,  on  a  T'  —  76  T.  On  suppose  a  =  1  j  il  reste  donc 


a  =  j/x'^    —  j/76.* 
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|>oseraît  dans  les  observaiîoQS  des  erreurs  trop  fortes  pour 

être  admises.  Cependant  on  n^a  jamais  revu  celte  comète. 

L'Institut  ayant   proposé  de  soumettre  cette   question  à 

un  nouvel  examen  ,  Burkardt  a  repris  toutes  les  obser- 
vations ,  et  refait  tous  les  calculs  avec  un  soin  extrême, 

en  faisant  usage  de  tous  les  Recours  que  l'état  actuel  de 

l'astronomie  et  de  l'analyse  peuvent  donner  ;  mais  cet 

exccUent  astronome  est  parvenu ,  a  fort  peu  près  y  aux 

mêmes  résultats  que  Lexell.  Il  n'y  a  donc  aucun  doute 

que   l'orbite  de    cette  comète  n'ait   été  changée  depuis 

1770.    Nous  verrons  plus  bas  que  ces  effets  sont  dus  h 

l'attraction  universelle ,  qui ,  en  maintenantles  mouve- 

mens  des  grands  corps  planétaires ,  livre  les  masses  plug 

petites  à  des  dérangemens  considérables. 


\ 
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CHAPITRE    IX. 

Des  aërolithesé 

BoG.  vIn  a  TU  tomber  da  haut  des  airs  des  corpi  i^ 
lides  composés  de  diverses  subtances  minérales  ,  et  on 
leur  a  do  une,  par  cette  raison^  le  nom  d'ajërolithes ,  qn 
signifie  pierres  de  l'air.  Ou  a  douté  long-temis  de  leur 
chute  y  parce  que  l'on  regardait  comme  un  pr^ngé  po- 
pulaire l'opinion  générale  qui  en  attestait  la  réalité; 
mais  le  fait  a  été  constaté  de  manière  à  ne  laisser  plus 
aucun  doute  sur  son  existence. 

ôoj.  Leur  caractère  le  plus  remarquable ,  et  ce  qui 
les  a  fait  distinguer  d'abord  ,  c'est  qu'elles  se  res^enn 
blent  toutes  parfaitement.  Ce  sont  des  masses  pvriteuses 
où  l'on  voit  briller  des  grains  métalliques.  La  surface 
extérieure  est  noire ,  comme  si  elle  avait  été  brûlée  par 
le  feu.  L'intérieur  est  d'un  blanc  jaunâtre,  la  forme  iné- 
gale -,  elles  ont  toutes  la  même  pesanteur  spécifique ,  au 
moins  à  très- peu  près,  et  on  peut  l'évaluer  à  3,591, 
celle  de  l'eau  étant  prise  pour  unité.  Leur  analyse  chi- 
mique donne  toujours  les  mêmes  substances  ,  parce  que 
dans  les  mêmes  proportions  ,  elles  sont  composées  de 
silice  ,  de  magnésie ,  de  soufre  y  défera  l'état  métallique  ^ 
et  de  nicheL 

Ces  caractères  communs  et  constans  indiquent  avec  la 
plus  grande  évidence ,  une  origine  commune.  11  faut 
de  plus,  remarquer  que  le  fer  ne  se  rencontre  jamais, 
ou  presque  jamais,  à  l'état  métallique  ,  dans  les  corps 

terrestres. 
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(terrestres.  Les  matières  yolcaBÎques  n'en  conliennçntpoln^ 
qui  ne  soit  oxidé.  Le  nickel  est  aussi  très -rare  ,  et  oit 
ne  ne  le  trouve  jamais  sur  la  surface  de  la  terre,  il  paraît 
donc  par  ces  rapprochemens  que  les  aërolitlies  ont  une 
prigine  étrangère  à  notre  globe  ,  ou  da  moins  qu'ils,  n^ 
sont  pas  le  produit  des  phénomènes  qu'on  y  a  josqu^à 
présent  observés. 

508.  Cffs  ni;[}sses  solides  sont  atiiéiiées  sur  la  të^e  paf 
l^es  xhétéore^  que  l'on  notime  bôliéeè  /  <sfa  globês  de  feui 
Ce  sont  en  efiTét  des  globes  curfl'aisitnés  qui  paraissent  itoutt 
à-coup  dans  Fatmosplièrê ,  cl  s'7  métitetit  avec  iinc 
extrême  rapiditS.  L^exrr  vitesse  ^edt  quelquefois  égale  k 
celle  du  soleil  dans  son  orbite  (a).  Letir  direction  est 
inclinée  à  l'horizon.  Après  atoîr  brillé  d'un  éclat  trè»-vi€ 
pendant  quelques  instans  ,  \h  éclatent  avec  un  grand 
bruit ,  souvent  à  une  très  -  gfittidé  bAvteti:^  ^  et  jusqu'à 
plus  de  dix  lîénès  au- dessus^  de  ià  Id  i$Urf(âçe  de  là. terres 
On  s'est  assuré  flé  ce  ftiît  eh  érâlùhiit  letif  pafallàxe  d'une 
lÂftnière  àppfôbhée^  d^près  les  obserVairîdnS  feites  sitnul- 
tànément  dâtts  leà  lieiix  oii  6h  lésâipei^us  Du^rest^^ 
ik  ne  pardîàâetit  affecter  ârncuiJié  t^eËtié»  déterminée. 
iLès  uns  vont  dWîent  en  bcèîdfent ',  d^AUtl*es  d'olccideiit 
en  ôrifsnt,  du  ùbrd  atî  StiS.  ôuf  du  stUd  eii  nord.  • 

»    '.  ;•  •   '     ■ 

509,  On  ignorp  encore,  la.  yéritame  origine  dé  ces 
masses  j  et  l'gn  aJpaginé  diverses^  ^ypothèsespoiirrèlplt- 
guer  On  a  peitsé  qu'elles  pouvstiept  ét^e  jetées  sur  là  tèri*e 


■■■\   •    . 


«u 


;  Jkjj 


(a)  Voyëi  FbtfvYagé  Je  M;'  CUhièiy^  inûtvU  Réflesàons^  sur 
l'origine  à^  diverses,  maiaés  de.fer  nat\f  ^  traduit  4e  rallexna^i 
par  Eugène  Coodebert.  Jearn^  des  Mines  «  naméros  88  et  6o. 

-    -     ■ •         ni  ■■-- 
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par   lés   yolcans  lunaires.  En  soumettant  cette  idééatr 
Calcul  ^  on  a  trouyé  qu'il  suffisait  pour  cela  d'une  force  der 
projection  quadruple  de  celle  d'un  boulet  dfe  calibre  lancé 
avec  douze  libres  de  poudre.  Celte  force  suffirait  pour  dé- 
tacHer  uu  corps  de  la  Itine  ^  et  la  j^esanteur  terrestre  l'ame^ 
nerait  ensuite  yers  notre  globe.  Oir ,  il  ne  paraît  pas  du  toat 
improbable  que  les  yolcans  lunaires  puissent  imprimer  à  des 
projectiles  une  pareille  impulsion,  puisque  les  yolcans  ter- 
yesbres  ont  mie  force  bcfaucoup  plus  graude.  Cette  opinion 
acquiert  un  nouyean  degré  de  yraisemblance  par  les  obser- 
.Tations  récentes  de  M.  Scbroetes  sur  la  lune  i  obseryatioiu 
lesquelles  il  sésuUe  qu'il  se  passe  àla  sarjbce  du  sphérQÏde 
lunaire  de  pevpétuek  changemens.  D'antres  physiciens 
pensent  que  les  aërolithes  ne  sont  autre  chose.que  de  pe- 
tites planètes  qui  circulent  dans  l'espace  à  la  manière  des 
autres  corps  célestes,  et  qui  se  trouyant  engagées  dansl'atr 
mosphëre  de  Iâ  terre  ^  s-'y  enflamment  par  le  firotteinent 
qu'elles'  éprouyent ,  y  perdent  peu-à-peu  leiir  yîtefise^  et 
tombent  enfin  yers  la  terre,  par  l'effet  de  leur  pesanteur.- 
Bans  cette  idée  j  les  météores-^que  l'on  nonmie  étoiles  tom 
bantes  ou  filantes  ^  ne  seraient  que  des  corps  de  ce  genre, 
qui  entreraient  dans  notre  atmosphère  à»  de  grandes  hau- 
teurs, mais  ayeo  une  yitesse  suffisante  pour  la  trayerser, 
ensorte  qu'ils  ne  feraient  que  s'enflammer  en  passant.  La- 
décooyerte  récente  des  deux  petites  planètes,  Pallas  et  Gé- 
rés, ne  contribue  pas*péu  â  dbtiner  à  éettè  idée  de  layrsF 
semblance  ;  mais  sans  doute  le'temps  nous  éclairera  sur  cet 
objet,  maintenant  sur-tout  que  le  préjugé  scientifique  qui 
existait  contre  ce  phénomène ,  n'empêchera  plus  de  mnltr- 
plier  les  obseryations  :  c^eât  pourquoi  j'ai  c<Mi4eyoir  en  par 
1er  ici  *,^  car  ces  corps  n'ayant  poi»t  une  origine  terrestre^ 
appartienn^xvt  jusqu'à  pré)$ent  à  Fostronpmie. 
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CHAPITRE    X; 

Preupes  (fes  Mouvemens  réels  de  la  Terré* 

5io.  lious  Tôîcî  presque  parvenus  au  ternie  des  obser- 
Vatlôns  astroaoïuiques  :  nous  ayons  étudié  les  propriété^ 
de  l'atmosphère  y  calculé  sa  hauteur ,  reclifié  les  appa- 
i:eQces  qu'elle  produit.  Après  nous  étie  ainsi  dégagés  des 
Qlusions  de  nos  sens);  nôus'somnies  entrés  dàiis  l'iaimensité 
de  là  sphère  céleste  :  nous  ayons  vu  les  étoiles  placées 
dans  Un  éloîgnemènt  sans  bornes  ^  et  notre  système  pla- 
nétaire cômmiç  un  point.  Renfermés  dans  ce  petit  coin 
3e  l'univers  ,  nous  ayons  suivi  avec  attention  les  mou- 
Vemens  des  corps  qui  lé  composent.  IN  bus  sommes  par- 
venus à  lés  calculer  et  à  1rs  prévoir.  Par  une  suite  d'ob- 
servations et  d'inductions  bien  ménagées  y  nous  avon/s  ac- 
qms  des  connaissances  précises  sur  là  formé  de  ces  corps 
et  siir  leur  constitution  physique ,  fort  analogue  à  cellc^ 
de  la  terre.  Munis  de  celte  multitude  dé  faits,  il  ne  nousi 
r€;ste  plus  qu'à  les  rapprocher  les  uns  des  autres  pour  déve- 
lopper leurs  rapports.  Nous  avons  étudié  le  système  solairs 
dans  ses  diverses  parties ,  contemplons-le  maintenant  dans 
son  ensemble,  et  guidés  par  les  analogies  que  les  obser- 
vations nous  Oiit  fait  connaître ,  passons  des  apparence;^' 
aux  réalités. 

5 11.  La  première  question  qu'il  nous  faut  décider,. c'est 
«iselle  du  mouvement  de  la  terre  ;  il  faut  savoir  si  réqlli&- 

ajipiexit.te  soleil  e^.la  sphère  céleste  tournent  autour  d'elle  ^ 
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OU  si  c'est  elle  qui  tourne    sur   son  axe   et  autour  dit 
soleil. 

Pour  fixer  nos  idées  par  une  image  sensible  ,  traçons  en 
petil  la  disposition  du  syslhiae  solaire)  voyez  pi.  i5et  sur 
cette  -'eui]le,qui  vous  représentera  rîmmeusité  du  ciel, 
distribuons  les  corps  célestes  conformément  aux  obser- 
yations. 

D'abord ,  puisqu'il  est  sans  aucun  doute  que  notre  terre 
en  fait  partie  ,  nous  prendrons  à  volonté  un  point  pour 
la  désigner,  en  le  marquant  de  la  lettre  T^  qui  servira 
à  le  reconnaître. 

Et  comme  il  est  également  certain  que  la  terre  est  à 
nue  certaine  distance  du  soleil ,  nous  prendrons  aussi  à 
volonté  un  autre  point  pour  représenter  cet  astre,  en  le 
marquant  de  la  lettre  S. 

Maintenant  comment  placerons-nous  Mercure,  pour 
que  son  mouvement  soit  conforme  aux  observations.  Nous 
avons  vu  que  son  orbite  embrasse  le  soleil  et  n'embrasse 
pas  la  terre,  il  faut  donc  la  représenter  par  une  petite 
ellipse  qui  passera  entre  la  terre- et  le  soleil,  et  qui  aura 
un  de  SCS  foyers  au  centre  de  cet  astre  ^  nous  la  dé- 
signerons par  la  lelti*e  m. 

Vénus  ,  qui  présente  les  mêmes  apparences ,  se  placera 
de  la  même  manière  dans  une  ellipse  un  peu  plus  grande, 
que  nous  'lésignerous  par  V. 

Passons  à  Mars  :  son  orbite  embrasse  la  terre  et  le  soleil; 
il  fîiut  donc  le  représenter  par  une  ellipse  ,  ayant  son 
fo}  er  au  centi  c  de  cet  astre  ,  et  passant  au  -  delà  de  la 
terre  ;  nous  la  désignerons  par  la  lettre  M. 

On  placera  de  même  les  autres  planètes  supérieures: 
Cér's,  Pallas,  Ju|/iter,  Saturne  et  Uranus,cbacune  à  lewr 
di<aance  du  soleil.  Quant   aux  satellites,  un  très-petit 
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•ercle  décrit  autour  de  la  terre ,.  représentera-  Vorhe  de  la 
lune ,  et  d'autres  cercles  îjtemblables  décrits  autour  de 
Jupiter ,  de  Saturne  et  d'Uranus ,  appartiendront  aux 
«atellites  de  ces  planètes  ;  enfin ,  des  paraboles  trés-alion- 
gées^  ayant  leurs  foyers  au  cenlre  du  soleil^  seront  les  or* 
bites  des  comètes. 

Au-delà  de  tous  ces  corps ,  seront  les  étoiles  fixes ,  à 
xmfi  distance  immence^  et  dans  un  ordre  qui  nous  est 
inconnu. 

Tel  est  l'état  du  système  solaire ,  comme  on  le  connaît 
aujourd'hui  ;  il  résulte  incontestablement  des  observations 
que  la  lune  tourne  autour  de  la  terre  ^  et  que  toutes  les 
planètes^  avec  leurs  satellites  y  et  les  comètes^  se  meuvent 
autour  du  soleil. 

Restent  maintenant  trois  attributions  à  partager  entre 
le  soleil^  la  terre  et  la  sphère  céleste  :  i.°  le  repos,  qui 
^emble  appartenir  à  la  terre;  2.°  le  mouvement  annuel^ 
qui  semble  appartenir  au  soleil  ;  3.^  le  mouvement  diurne  y 
Cfui  paraît  commun  à  la  sphère  céleste  et  à  tout  le  reste  de 
l'univers.  Rassemblons  les  motifs  qui  peuvent  servir  à  nous 
décider. 

5 12.  D'abord ,  puisque  le  soleil  rt  toutes  les  planètes  que 
l'on  a  pu  observer  ont  un  mouvement  de  rotation  au- 
tour d'un  axe  qui  passe  par  leur  cenlre ,  l'analogie  porte 
h  penser  que  la  terre  tourne  aussi  sur  elle-même. 

Cette  analogie  est  confirmée  par  l'aplatiséemeut  de  ses 
pôles.:  aplatissement  analogue  à  celui  de  Jupiter  et  de 
Saturne  ,  et  qui  parait  un  effet  nécessaire  de  la  force 
centrifuge- 
La  rotation  de  la  terre  est  encore  indiquée  par  l'accrois- 
sement, de  la. pesanteur  de  l'équateur  nu  pôle  j  autre  ©fl^t 
4e  la  force  centrifuge. 
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EHe  l'est  par  la  déviation  des  corps  qai  iimkhéni  {fvihé 
|;raQde  hauleur^  car  on  a  obserré  que  cescorp^  se  porlëtti 
un  peu  vers  l'est ,  comme  ilç  doivent  le  faire  y  A  là  içtie, 
tourne^  parce  qa 'étant  élevés  au-dessiis  de  sa  surfilé , 
leur  distance  à  l'axe  de  rotation  et  ten^  TÎtessè  ÉatÈl  ^hiA 
grandes.  Si  1  on  suppose  la  terre  immobilç^ces  |>liéBO<nèliet 
liont  inexplicables. 

A  ces  indications  trës- puissantes,  se  joignent  d'autrei 
considérations  :  si  Ton  suppose  que  la  terre  tourne ,  leê 
pbctiouièncK  du  mouvrment  diurne,  ceux  de  là  précessipn 
Acs  fMjuinoxes  el  de  l.i  nutatioi)  deviennent  d'une  siAi|^ 
çllv  exirèni'j  ;  en  sup|)osai^i  la  terre  immobile;  ils  sont  d'ans 
extrême  c!0ia^yii(;atiou. 

La  terre  est  un  ^lobe  dont  le  rayon  n'a  pas  sept  ftiil- 
lions  de  mètres  ;  le  soleil  est  incomparablement  plus  oon* 
çidôrabb*.  Si  le  cea^re  de  cette  astre  coïncidait  avec  celoi 
de  la  leire,  .son  voiunip  embrasserait  l'orbe  de  la  lune^ 
et  s'élf  ndrait  une  fois  au-cîelà-  K'est-ilpas  infiniment  plntf 
sim[;le  de  supposer  à  nuire  petit  globe  un  mouvement  dc 
rotaiion  déjà  iuiiiquc  par  d'autres  pbénomènçs,  que  d'ima- 
giner la  masse  inimense  du  soleil  décrivant  cbaquejoar 
autour  de  nous  une  circonférence  de  plusieurs  millions  de 
lieups  (a).  Quelle  force  é.ioruie  ne  faudrait-il  pas  pour  le 
contenir  et  balancer  sa  force  centrifuge  ?  Mais  cela 
n'est  rien  encore  :  il  faudrait  supposer  des  mouve- 
mens  semblables  dans  les  planètes  ,  dans  les  comètes, 
dans  les  satellites  ;  mouvemens  exactement  proportionneb 
a  leur   distance  ^   tous  parfaitement  d'accord  et  copant 


■  ■         '■■    '"  '  ■■"■ '■■ ■         *■    ■■      w*  — 

(a)  Aux  éq^uiaoxes  ,  tette  circouférence  surpasse  loo  millions  d( 
lieues 
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concertés.  Ce  qui  est  bien  plus ,  il  faudrait  I«s  élendre 
A  cette  multitude  d'étoiles  dont  le  ciel  est  parsemé^  et 
tous  ces  corps  ,  dont  la  distance  est  si  grande ,  qu'il  nous 
est  impossible  d'en  concevoir  l'idée^  tourneraient  ensemble 
chaque  jour  aujtour  d'un  point  imperceptible ,  avec  une 
régularité  inconcevable  et  avec  une  vitessQ  qui  effîraie 
l'imagination. 

S'il  est  vrai  que  dans  l'étude  des  phénomènes  de  la 
nature ,  les  lois  les  plus  simples  doivent  toujours  être  pré- 
férées;  s'il  est  vrai  quHl  faille  suivre  les  analogies  >  et  se 
laisser  conduire  par  la  chaîne  des  faits  jusqu'aux  véri'7 
tables  causes  ;  enfin  ^  si  l'on  peut  être  assuré  de  la  vérité 
d'un  fait ,  lorque  toutes  les  preuves  y  conduisent ,  s'y 
concentrent  et  s'accordent  pour  lui  donner  un  e:(tFém« 
simplicité  ;  on  doit  regarder  maintenant  le  mouvement 
(le  rotation  de  la  terre  conune  une  des  vérités  pbjsique^ 
les  mieux  établies.  Nous  y  rapporterons  désormais  toutes 
Jc8  apparences  des  mouvemens  diurnes  du  ciel. 

5i3.  Le  mouvement  annuel  de  la  tcrve  est  indiqué  pair 
lies  preuves  aussi  fortes  et  non  moins  multipliées. 

D'abord,  puisque  toutes  les  planètes,  avec  leurs. satel- 
lites et  les  comètes ,  circulent  autour  du  soleil ,  l'analogpie 
porte  à  penser  que  la  terre  tourne  anssi  autour  de  cet 
dfitre. 

Cette  analogie  est  confirmée  par  les  mouvemens  des  salel<r 
litcs  qui  nous  montrent  que  les  plus  petits  corps  d«^  sysr 
tème  polaire  ,  tournent  autour  des  plus  grands. 

Elle  l'est  sur- tout  parla  grande  loi  de  Kepler,  que  les 
carrés  des  temps  des  révolutions  des  planètes  autour  du 
;Boleil ,  sont  proportiotthels  aux  cubes  de  leurs  moyennes 
distances.  La  terre ,  supposée  en  mouvenpfejut  autour  d« 
^ol^il  ;  se  trouve  comprise  dans  ce.ttQ  loL 
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En  vain  alléguerait-on  la  difficulté  d'ébranler  une  masse<^ 
comme  la  terre ,  et  de  lui  imprimer  une  ritesse  de  cîrcu- 
lalion  qui  lui  fasse  décrire  près  de  7  lieues  par  seconde 
Yulgaire  ^  sans  que  nous  puissions  nQUs  en  aperceToir  y 
Jupiier  ,  qui  est  1 000  fois  plus  gros  que  la  terre  ,  tourne 
Inen  aussi  autour  du  soleil  ;  et  pour  laisser  la  terre  immo- 
bile,  il  faudj^ait  le  mettre  en  mouvement  autour  d'elle, 
ce  qui  serait  encore  d'une  plus  grande  difficulté. 

Mais  nous  ne  devons  pas  mesurer  à  nos  moyens  les 
forces  de  la  nature  ;  l'accroissement  ou  la  diminution  de 
la  vitesse  des  corps  célestes  ne  serait  pas  une  raison  déci- 
sive y  si  ces  résultats  n'étaient  accompagnés  d'une  antre 
considération  beaucoup  plus  puissante  :  celle  d'une  extrême 
simplicité. 

£n  effet ,  si  la  terre  eircule  autour  du  soleil ,  les  lois 
de  ses  mouvemens  n'ont  rien  de  particulier  ;  elles  sont 
les  mêmes  que  pour  les  autres  planètes  ;  mais  si  Ton  sup- 
pose la  terre  immobile,  il  faut  que  le  soleil,  dans  sa  ré- 
volution annuelle  ,  entraîne  avec  lui  sur  l'écliptique  , 
toutes  les  orbites  des  corps  planétaires ,  et  de-là  résulte, 
dans  les  lois  de  ces  mouvemens,  une  extrême  com- 
plication. 

5i4.  Enfin  ,  la  déviation  de  la  lumière  offre  nue  preuve 
sensible  du  mouvement  annuel  de  la  terre  ,  comme  la 
déviation  des  corps  qui  tombent,  en  est  une  de  sa  rotation: 
c'est  ce  que  je  vais  développer. 

La  sensation  de  la  vue  parait  être  produite  par  une 
sorte  de  pression  ou  de  choc  des  molécules  lumineuses 
contre  le  globe  de  l'œil  j  la  direction,  suivant  laquelle  ces 
molécules  arrivent  d'an  objet ,  détermine  la  ligne  sur 
laquelle  cet  objet  parait  être,  et  si  la  série  des  molécules, 
ou  le  raj^on  lumineux  ^  a  été  infléchie  dans  sa  route  paf 


r    H   Y   5    I    Q    U   E.  621 

une  cause  quelconque  ;  nous  supposons  les  objets  placéà 
sur  le  prolongement  de  leur  dernière  direction  •,  c'est  ce 
qui  arriye  dans  les  réfractions  atmosphériques. 

Concevez  maintenant  qm'un  observateur  en  repos  re- 
çoive des  rayons  lumineux  qui  arrivent  à  son  œil  en  ligne 
droite  ,  il  verra  les  objets  sur  le  prolongement  de  ces 
rayons ,  et  à  leur  véritable  place  ;  mais  si  l'observateur 
est  lui-même  en  mouvement,  et  si  sa  vitesse  est  assez 
grande, pour  être  comparable  à  celle  de  la  lumière,  quoi- 
qu'elle puisse  être  beaucoup  moindre ,  l'œil  par  l'effet 
de  ce  mouvement  ,  cboquera  les  molécules  lumineuses 
qui  arriveront  vers  lui ,  il  éprouvera  donc  à  son  tour  un 
choc  ou  pression  composée  de  la  vitesse  de  la  lumière 
et  de  la  sienne  propre,  dirigée  en  sens  contraire.  Par 
l'effet  de  celte  composition  ,  les  molécules  lumineuses  lui 
sembleront  arriver  à  son  œil  dans  ime  direction  différente 
de  celles  qu'elles  ont  réellement. 

Ainsi,  lorsqu'une  balle  de  paume ,  lancée  avec  beaucoup 
de  vitesse  sur  la  raquete  du  joueur  qui  la  repousse  forte- 
ment ,  la  direction  qu'elle  prend  après  le  choc ,  se  com- 
pose de  celle  qu'elle  avait  d'abord  reçue,  et  de  celle  qui 
lui  a  été  ensuite  imprimée. 

C'est  ainsi  que  la  lumière ,  lancée  par  les  astres  et  qui 
arrive  à  nos  yeux,  doit  être  perpétuellement  déviée  par 
l'effet  du  mouvement  annuel  de  la  terre  ;  ce  phénomène 
se  nomme  Vahénation. 

m 

En  effet,  il  est  prouvé  que  la  lumière  emploie  671" 
à  parcourir  le  rayon  de  l'orbe  terrestre.  Pendant  ce 
teins ,  la  terre  décrit  sur  cet  orbe  un  petit  arc  égal  à 
^^',5  y  à  raison  de  4oo°  par  année.  Sa  vitesse  est  donc  à 
celle  de  la   lumière  comme  ce  petit  arc  est  au  rayon  ; 
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OU  comme  62" ,5  est  à  6366 19^,7 7  (a).  Les  moléculeâ  Iiimir« 
xicnses  choquées  avec  celle  vitesse,  paraîtront  donc  détoa^ 
nées  Je  leur  véritable  route,  et  si  XL ,  ûg.  106  ,  étaitleiir 
dîreclion  réelle ,  leur  direction  apparente  Tl  sera  plos 
abaissée  sur  l'écliptique  T  T'  E  que  la  véritable.  L'angle 
]  T  L  est  facile  à  calculer  par  les  lois  du  choc  des 
corps.  11  varie  suivant  Tinclinaison  du  rayon  TL.  Sa 
plus  grande  valeur  est  de  G!2"^5.  Elle  a  lieu  ouand  le 
rayon  est  perpendiculaire  à  Fécliplique. 

A  mesure  que  la  terre  parcourt  son  orbite  en  tour- 
Yiant  autour  do  soleil  et  changeant  sans  cesse  de  direc- 
tion ,  elle  doit  toujours  chasser  devant  elle  le  rayon 
lumineux  qui  change  ainsi  continuellement  de  direction 
avec  elle.  11  en  résulte  donc  que  nous  ne  voyons  jamais 
les  astres  à  leur  véritable  place ,  et  que  par  suite  des 
points  où  nous  les  rapportons  ^  ils  doivent  paraître  dé- 
crire comme  la  terre  de  petits  cercles  ,  ou  plutôt  de 
petites  ellipses  parallèles  à  l'écliptique,  et  qui  se  pro- 
jet ent  diversement  sur  la  surface  du  ciel. 

Le  mouvement  de  rotation  de  la  terre  dont  nous  avons 
fait  abstraction  ,  doit  produire  des  eiFcts  analogues  ;  mais 
le  mouvement  étant  soixante  fois  plus  faible  à  Téquateur 
mcme ,  que  celui  de  révolution  autour  du  soleil  ,  Feffet 
qui  eu  résulte  doit  être  tout  à  fait  insensible  ,  et  il  est 
inutile  d'y  avoir  égard. 

5i5.  Voilà  des  phénomènes  très  -  remarquables  ,  qui 
sont  des  conséquences  nécessaires  du  mouvement  annuel 
de  la  terre  :  voyons  si  les  observations  les  confirment. 


(h)   C'est  la  valeur  du  rayon  re'dnit  en  secondes  ,  afin  de  le  rendre 
comparable  au  petit   arc    62'\5  ,  qui    est  représenté  de    la  inêmf 

manière.  , 
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Elles  s'y  accordent  trës-exaçtement.  Toutes  les  étoiles 
semblent  en  effet  décrire  annuellement  dans  le  ciel  de 
petites  ellipses  dont  les  dimensions  sont  précisément  celles 
^i  résultent  de  la  théorie  précédente. 

Pour  yérifier  ce  fait ,  il  faut  observer  chaque  mois  la 
déclinaison  d'une  étoile  et  son  (ascension  droite  ^  et  en 
déduire  les  changemens  qui  sont  dus  à  la  précession  et 
à  la  nutation.  Si  l'étoile  n'a  pas  de  mouvement  propre  ^ 
soit  réel ,  soit  apparent ,  on  doit ,  après  les  corrections 
là  retrouver  constamment  à  la  u^éme  place  3  or  c'est  C0 
qui  n'arrive  jamais. 

Voici ,  par  exemple  ,  les  variations  en  déclinaison  et 
en  ascension  droite  de  trois  étoiles  très-brillanles  :  Ré- 
gulusj  la  C/ièi^re  et  la  Lyre  y  observées  à  Paris ,  dé  moi^, 
pn  mois  ,  pendant  une  ^ année.  Le  signe  4~  indique  u^ 
accroissement  ;  le  signe  —  une  diminvitioin. 
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.  Chaque  obserratîon ,  représentée  par  les  nombres  de  ce 
tableau  ^  est  un  milieu  entre  celles  de  plusieurs  joiu*s  con- 
sécutifs. J'ai  choisi  des  étoiles  ,  comme  la  chèvre  et  la  lyre  ^ 
qui  passent  au  méridien  près  du  zénith  de  Paris  y  afin  que 
Vîrrégularitc  des  réfractions  ne  puisse  pas  être  regardée 
comme  une  cause  possible  des  changemens  dans  les  dé- 
clinations.  Quand  à  l'ascension  droite,  elle  est  déterminée^ 
en  comparant  les  étoiles  au  soleil ,  dont  la  théorie  est 
très-bien  connue;  et  pour  qu'on  ne  puisse  pas  en  attri- 
buer les  changemens  au  soleil  même ,  j'ai  choisi  des  étoiles, 
où  ces  variations  sont  en  sens  contraire;  en  sorte  qu'il  est 
absolument  impossible  de  les  révoquer  en  doute. 

5 16.  Pour  rendre  leur  marche  plus  sensible  et  plus  facile 
k  saisir ,  construisons  la  courbe  qu'elles  représentent.  Ces 
Tariations  étant  très-faibles  ,  la  courbe  ne  peut  avoir 
qu'une  petite  étendue  ;  on  peut  donc  la  projeter  sur  la 
concavité  du  ciel ,  comme  sur  une  surface  plane  (a). 

Cette  construction  donne  les  figures  io5 ,  io4 ,  io5. 
Ce  sont  des  ellipses  plus  ou  moins  aplaties ,  et  dont  les 
inclinaions  sont  différentes.  Celle  de  la  Ijre  ressemble 

(a)  Pour  efiTeclueV  celle  constmctlon  ,  il  faut  regarder  les  petite* 
variations  en  déclinaison  et  en  ascension  droite  ,  comme  des  co- 
ordonnées perpendiculaires  l'une  sur  l'autte  ;  mais  comme  les  as- 
cernions  droites  se  mesurent  sur  Tëquateur  ,  il  faut  les  réduire  au 
parallèle  sur  lequel  l'étoile  se  trouve  ;  ce  qui  se  fera  en  les  mul- 
4ipliant  par  le  cosinus  de  la  déclinaison.  Celles  de»  trois  étoiles  dont 
nous  avons  fait  usage ,  sont ,  en  1800 , 

Régulus  ....     1 4°,  377a 

La  Chèvre.  .  .     So'^^SGoo 

ItSi  Lyre  ....  to**,8657 
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presque  k  un  -cercle  >  celle  de  la  cbëyre  est  trës-jensSble^ 
nient  aplatie  ,  et  oeMe  de  HégaLus  .est  presque  [une  ligiië 
droite  ;  mais  la  longueur  de  leur  grand  axe  est  too^ouctf 
lu.  même,  et  égale  à  laô". 

iEn  comparant  ces  résultats  avec  les  latitudes  des^éloHes^ 
on  voit  que  l'aplatissement  Ae  l'ellipse  augmente  à  mesaié 
que  l'étoile  est  plus  près  du.plan  de  l'écliptique. 

£n  elTet ,  la  lyre  0  ^pour  latitude ,  en  iBoo .  .  S6%€o62 

la  chèvre •  .  .  ;  >a5%4o25 

Régulus. ..;...     o^'^^oga 

la  première  est  donc  fort  éleyée  au-dessus  du  plan  ded'édip-' 
tique  j  la  dernière  est  presque  comprise  dans  ce  plan: 

617.  Ces  résultais  sont  parCailement  d'accord  avec  \à 
théorie  déduite  du  mouvement  de  la  terre.  Si  l'6a;i  con- 
•çoit  une  étoile  placée  dans  l'écliptique. même  ,  les  rajout 
lumineux  venus  de  cette  étoile ,  seront  toujours  dans  lé 
même  plan  que  la  terre  ,  et  l'étoile  j  j'estêra  toujours 
comprise.  Car  soientT,T'  deux  positions  succssives  de  la 
terre  dans  son  orbite;  LT;  Ij'  T'  les  rayons  lumineux 
Tenus  d'une  même  étoile  dans  ces  deux  positions.  La  leriie 
en  T  verra  l'étoile  en  1  sur  le  prolongement  du  ràjon  ap- 
paicnt  Tl;  lorsqu'elle  sera  en  T'  ,  Pétoilè paraîtra  en  1'. 
A  cause  de  rimmense  éloignement ,  les  rayons  LT^  L'i' 
pcuveul  être  censés  parallèles  ;  mais  la  direction  du  mou- 
veineiil  tle  la  terre  changeant  sans  cesse,  les  lignes  1T,1  ï' 
ne  peuvent  l'être,  cl  les  angles  d'aberration  =hT i ^  Ju'  T  '  V 
ne  seront  pas  égaux  tnîr'eux. 

Si  t  et  t'  sont  deux  lignes  parallMos  aux  rayons  LT 
venus  de  l'étoile  ,  et  lant^cntes  à  Torbe  terrestre  ,  tant  que 
la  terre  ira  de  t  en  t' ,  l'étoile  paraîtra  reculer  devant  elle 
sur  la  sphère  céleste.  La  terre  étant  parvenue  en  t',  son 
mouvcïucat  §e  fera  suivant  t'  t'  dans  la  dîrccttojot  dcf 
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rayons  lamlnettx  y  Fétoile  paraîtra  stationnaîre'et  à  sa  véri- 
table place  ;  mais  bientôt  la  terre  quittant  cette  direction 
et  reyenant  vers  t,  le  rayon  sera  repoussé  en  sens  contraire, 
suivant  1"  T"  et  YangU  d'aberration  L"  T'  1"  reprendra 
successivement  les  mêmes  valeurs  dans  le  sei^s  opposé. 

Par  suite  de  ces  effets ,  Fétoile  semblera  décrire  annuel 
lement  sur  Técliptique  un  petit  arc  de  la  spbère  céleste 
qui,  à  cause  de  s'on  peu  d'étendue, «pourra  être  regardé 
sans  erreur  sensible  ^  comme  une  petite  ligne  droite.     ^ 

Gottsidérons^ ,  au  contraire,  une  étoile  située  au  pôle 
même  de  Fédiptique,  enisorte  que  tous  les  rayons  lunri- 
neux  qu'elle  envoie  puissent  être  censés  perpendicu- 
laires à  ce  plan.  La  terre  ,  chassant  devant  elle  cea 
rayons,  abaissera  le  lieu  apparent  de  l'étoile.  Gomme 
elle  les  choquera  toujours  perpendiciilairement ,  l'angle 
«l'aberration  L  T 1  sera  toujours  le  même  ,  et  égal  à 
62 ^'^5.  Mais  la  direction  du  mouvement  de  la  terre  chan- 
geant sans  cesse ,  les  positions  apparentes  de  Fétoile  chan- 
geront aussi  dans  le  ciel ,  et  y  formeront ,  en  petit  ^  la  re« 
présentation  de  l'orbe  terrestre.  Tout  ceci  suppose  que 
l'orbe  de  la  terre  peut  être  considérée  comme  un  point 
par  rapport  à  la  distance  des  étoiles.  En  elïet ,  de  quel- 
que lieu  de  la  terre ,  et  à  quelqu'instant  qu'on  observe 
ces  astres^  on  n'y  découvre  point  de  parallaxe  sensible^ 
et  le  grand  axe  de  l'orbe  terrestre  ne  peut  pas  mémo 
servir  de  base  pour  mesurer  lem*  éloignement.  Ainsi  les 
lignes  Tl,  T'F  ,  qui  marquent  les  lieux  successifs  de  Fé^ 
toile  ,  formeront  dans  le  ciel  une  surface  conique,  comme 
jû  elles  partaient  toutes  du  même  point  G.  La  base  de 
ce  cône  sera  une  petite  ellipse  semblable  à  celle  que 
décrit  la  terre;  mais  son  ellipticité  sera  tellement  atté- 
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Duée   avec  ses  dimensions  y  qu'on  pourra  la   regmrdei 
comme  un  cercle. 

A  Ions  les  instans  de  l'année  ^  Tétofle  paraîtra  mut  e^ 
cercle  dnns  ]a  direction  du  mouTemefit  dç  la  terre,  et 
sur  son  prolongement  ;  c'est-à-dire  que  si  la  terre  est  eii 
T  ,  fjg.  107  ,  l'étoile  paraîtra  en  L.  Lorsque  la  terre  sera 
en  T  /l'étoile  paraîtra  en  L'.  En  projetant  tous  ces  mou- 
¥cmens  sur  le  plan  de  l'écliplique ,  oh  Toit  que  le  rajoQ 
Tccleur  C  1  de  l'étoile  ,  précédera  celui  tfe  la  terre  i^ 
10a**  j  ouj  comme  le  soleil  vu  de  la  terré  parait  ton* 
jfours  du  côté  opposé  de  l'écliptique,  k  aoo^  de  tlistance, 
rétoile  se  trouvera  toujours  sur  sa  circoiiffirelicô  à  loof, 
en  arrière  du  soleil. 

IN^ous  n'avons  considéré  ici  que  le^^  étoilé$  shtiées  dans 
le  plan  de  Fécliptique  ou  k  ses  pôles  ;  teâ  mémeà  lois 
subsistent  pour  toutes  les  étoiles ,  et  même  pàiàr  tous  leè 
astres.  Elles  ne  sont  modifiées  que  par  leur  distance  aa 
plan  de  Técliptique.  Toutes  les  étoiles  paraissent  ainsi  se 
Mouvoir  annuellement  sur  une  surface  conique,  dont  Iti 
centre  coïncide  avec  celui  de  l'orbe  terrestre ,  et  qui  a 
|K)iwr  ha«e  une  petite  ellipse  parallèle  et  semblable  au  plan 
de  cet  orbe.  Ces  ellipses  ont  toutes  le  même  grand  axe, 
qui  soulend  dans  le  ciel  un  angle  de  125",  mais  suivant 
que  les  étoiles  auxquelles  elles  apparlienitent ,  sont  phis 
au  moins  rapprocbées  du  plan  de  l'écliplique,  elles  sepro- 
jellrnt  d'une  manière  plus  ou  moins  oblique  sur  la  con- 
cavité du  ciel  ;  ce  qui  produit  la  variété  que  l'on  observe 
dans  l(înr  aplatissement. 

En  voyant  cet  accord  si  parfait  de  la  tbéorie  avec  les 
pîiénomènes  ,   on  ne  peut  s'empêcber  de  convenir  qu€^  • 
Taberration  de  la  lumière  est  une  preuve  frappante  du 
mouvement  de   la   terre.    La  découverte  en   est  due  'à 


^  il  ^  s  I  Q  tr  fi.  Ôât) 

ifoadiey  y  qui  a  aussi  reconnu  le  premier  les  effets  de  la 
ïiulation. 

5 18.  Si  l'on  se  rappelle  que  tous  les  phénomènes  cé- 
lestes permettent  d'admettre  le  mouvement  de  la  terre , 
qu'ils  se  représentent  dans  cette  hypothèse  avec  une 
^simplicité  beaucoup  plus  grande  que  dans  toute  autre  ; 
si  l'on  se  rappelle  toutes  les  analogies  qui  indiquent  ce 
mouvement ,  et  qu'il  ]&udrait  viokr  pour  l'exclure  ;  enfin 
«i  l'on  ajoute  à  tant  d'inductions  la  preuve  frappante  que 
nous  venons  de  découvrir ,  on  regardera  comme  un  fait 
certain  que  la  terre  a  réellement  dans  l'espace  un  double 
mouvement  de  rotation  siu*  elle-même^  et  de  révolution 
autour  du  soleil.  Nous  admettront  désormais  ce  résultai 
^omme  une  uérité  incontestable^ 


V. 
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CHAPITRE    XL 
Des  Stations  et  des  Rétrogradations  des  Planètes* 

519.  f-ioRSQUE  dans  les  reclierches  pBtjsîqiies  on  a  le 
bonheur  de  parrenir  à  la  vérité,  elle  ne  sert  pas  seulement 
pour  préTOÎr  les  phénomènes  et  trouver  la  raison  de  ceux 
qui  parassaient  auparavant  inexplicables^  mais  ce  qui  est 
également  précieux  ^  tous  [les  faits  précédens  's'éclairent  ^ 
leurs  lois  se  simplifient ,  et  |Pon  peut ,  en  quelque  sorte  y  les 
embrasser  plus  facilement.  Cette  double  influence  >  sur  le» 
recherches  futures  et  sur  les  découvertes  passées  est  le 
caractère  le  plus  ordinaire  de  la  vérité;  et  l'indice  le  plussàr 
qu'on 'Ja  connaît. 

5 20.  Nous  allons  en  voir  une  preuve  dans  l'explicalioR 
de  plusieurs  phénomènes  singuliers  et  bisarres  que  pré- 
sente le  mouvement  des  planètes  ,  vus  de  la  terre.  Ce 
mouvement  ne  paraît  pas  toujours  dirigé  dans  le  mène 
sens  ;  comme  il  l'est  réellement  lorsqu'on  le  rapporte  aa 
centre  du  soleil:  il  est  tantôt  direct,  tantôt  nul,  tantôt 
rétrograde.  Ainsi,  quand  Vénus  passe  au-delà  du  soleil, 
par  rapport  à  la  terre,  son  mouvement  comparé  aux  étoile» 
paraît  direct  ;  quand  elle  passe  entre  la  terre  et  le  soleil , 
il  paraît  rétrograde,  et  dans  la  transition  d'un  de  ces  états 
à  l'autre ,  il  devient  tout-à-  fait  insensible ,  et  Vénus  parait 
stationnaire.  Mercure  offre  les  mêmes  apparences,  et  les  pla- 
nètes supérieures  en  offrent  d'analogues  ;  elles  sont  directes 

i»m  iQuris  conjonctions;  rétrogrades  dans  leurs  oppositions. 
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ties  pliéilôm^nes  se  nomment  les  stations  et  lés  tétrogra^ 
dations  des  planètes. 

5:21.  Ils  sont  facile;!  à  expliquer  dans  toute  hypothèse^ 
pour  Mercure  et  Vénus  ,  dont  Torbite  n'embrasse  pas  la 
terre  *,  car  ces  planètes  tournant  autour  du  soleil  toujours 
dans  le  même  sens  et  d'occideut  en  orient ,  suivant  Tordre 
des  signes  y  leiir  mouvement  doit  paraitVe  direct  lors- 
qii'elles  vont  de  la  digression  occidentale  à  rorienlale  , 
en  passant  derrière  le  soleil ,  et  il  doit  paraîlrr  rétrograde, 
lorsqu'elles  reviennent  de  la  digression  orietitale  à  rocci- 
dentale  en  passant  au  -  devant  de  cet  astre ,  p<'.r  rapport 
à  la  terre.  Le  mouvement  -annuel  de  la  terre^  ou  celui 
du  soleil  ne  font  que  modifier  ces  apparences  ;  en  faisant 
varier  les  points  des  stations. 

Mais  celles  que  présentent  les  autres  ptanëtes  ne  sont 
pas  si  faciles  à  expliquer.  Il  semble ,  en  efi^et ,  que  ieuî^ 
mouvement  devrait  nous  jparaitre  constamment  direct, 
puisque  nous  sommes  placés  au-dedans  de  leurs  orbites 
et  qu'elles  tournent  toujours  dans  le  même  sens  autoui^ 
du  soleil  ;  mais  il  faut  faire  attention  que  le  soleil  em- 
porte avec  lui  sur  Téclijitîque  l'orbite  de  ces  planètes.  Ct 
Inouvemént  peut ,  dans  certains  cas^  contrarier  le  mouve- 
ment de  la  planète  et  le  favoriser  dans  d'autres  >  selon  qu'il 
est  dirigé  dans  le  même  sens  ou  dans  le  sens  opposé  ;  et 
eqmme  l'effet  combiné  de  ces  deux  impulsions  détermine  la 
direction  apparente  de  la  planète  ^  on  conçoit  qu'il  peut 
en  résulter  les  stations  et  les  rétrogradations  observées» 

522.  Mais  pour  juger  jusqu'à  quel  point  cette  explication 

i^accorde  avec  les  phénomènes,  et  savoir  si  le  mouvement 

-  de  la  terre  le  représente  avec  plus  de  simplicité  y  il  de*^ 

tient  nécessaire  de  les  exposer  avec  quelque  détail.  Comme 

kur  marche  est  la  même  pour  toute»  les  planètes  ;  il  sufi| 

h\  2 
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fira  d'en  considérer  une  seule  ;    nous  prendi'ons  poitf 
exemple  Mars. 

Il  y  a  des  tems  où  Mar^  parait  sur  l'horizon  peu  d'ins*' 
tans  ayant  le  soleil.  Quelques  jours  auparavant ,  il  était 
plongé  dans  les  rajons  de  cet  astre  ^  et  il  était  impos- 
sible de  Faperceyoir.  Il  sort  donc  alors  de  la  conjonction. 
C'est  depuis  cette  époque  que  nous  allons  suivre  ses  mott- 
vemcns. 

Si  l'on  oLserve  jour  par  jour  sa  hauteur  méridienne 
et  son  ascension  droite  ;  on  voit  d'abord  que  son  moa- 
yement  est  direct  y  c'est  -  à  -  dire  >  dirigé  d'occident  en 
orient ,  comme  celui  du  soleil.  On  reconnaît  cette  direc- 
tion ,  parce  que  ces  ascensions  droites  augmentent  jour- 
nellemeut.  Mars  tend  donc  alors  à  se  rapprocher  du  soleil^ 
mais  le  mouyement  propre  de  cet  astre  est  plus  rapide  que 
le  sien.  De-là  il  arrive  que  le  deux  astres  j  au  lieu  de 
96  rapprocher  y  s'éloignent.  En  même  tems  le  mouyement 
de  Mars  se  ralentit.  Il  devient  tout  -  à  -  fait  insen- 
sible ,  après  un  interyalle  d'environ  une  année.  Alors 
l'arc  de  l'équateur  compris  entre  le  soleil  et  Mars ,  ou  la 
différence  de  leurs  ascensions  droites  ;  est  de  i42^  ^  et  pen- 
dant quelques  jours  ;  la  planète  comparée  aux  étoiles  pa< 
raît  stationnaire  ;  mais  ensaile  elle  prend  un  mouvement 
rétrograde ,  c'est-à-dire ,  dirigé  d'orient  en  occident  j  et 
comme  le  soleil  ^  au  contraire ,  marche  toujours  d'occi- 
^dent  en  orient ,  ces  deux  astres  s'éloignent  rapidement 
l'un  del'autre.  En  suivant  cette  nouvelle  nEiarche  y  Mars 
arrive  à  200^  du  soleil  ;  il  se  couche  alors  quand  cet 
astre  se  lève  ,  et  se  trouve  opposé  à  lui  par  rapport  à 
la  terre  :  c'est  alors  que  sa  vitesse  rétrograde  est  la  plus 
grande.  En  continuant  sa  marche  dans  ce  sens  y  Mars 
&e  rapproche  dé  plus  en  plus  du  soleil  ;  et  les  mouyeiaeDil 
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•pposêâi  de  ces  deux  astres  conspirent  pour  diminuer  la 
iSîstance  angulaire  qui  les  sépare;  mais  en  même  tems: 
la  vitesse  rétrograde  de  Mars  s'affaiblît  -,  die  deyient  nulle 
lorsque  la  distance  angulaire  des  deux  astres  n'est  plus 
que  de  i42^.  Alors  Mars  comparé  aux  étoiles  y  parait 
stationnaire.  L'arc  de  rétrogradation  qu'il  a  décrit  dans 
le  ciel,  est  d'environ  16°,  et  le  tems  qu'il  a  employé  à 
le  décrire  est  de  70  jours.  Après  cet  intervalle ,  Mars 
reprend  son  mouvement  direct ,  qui  tend  à  Téloigner 
du  soleil  en  le  ramenant  sur  la  partie  de  l'équateur  qu'il 
a  parcourue  ;  mais  le  soleil  ayant  un  mouvement  plus 
rapide  y  se  rapproche  peurà-peu  de  lui  ;  il  l'atteint  après 
un  intervalle  d'environ  une  année  ;  alors  Mars  revenu 
à  la  conjonction ,  se  plonge  de  nouveau  dans  les  rayons 
du  soleil  y  se  lève  avec  cet  astre ,  et  redevient  invisible 
pour  nous. 

525.  Ces  irrégularités  sont  communes  à  toutes  les  pla-^ 
nètes  supérieures  ,  avec  les  modifications  que  comportent 
la  différence  de  leurs  mouvemens.  Il  y  a  même  des  dif- 
férences sensibles  dans  l'étendue  et  la  durée  des  rétro- 
gradations d'une  même  planète.  En  voici  les  valeivs 
moyennes  rassemblées  dans  le  tableau  suivant» 
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DISTAME 

Dt  LA   PLAuLlL 
AU    5(>L.r:iL 

à  l'insiani  ue  la 

ARC 

de 

DURÉE 

delà 

8ta(.>u. 

RKTROGRADATION. 

RÉTROGRADATION. 

Mercurp. 

igo. 

l4°. 

32  jours. 

Venus  .  . 

32". 

18°. 

4a 

Mars.  .  . 

l42". 

16°. 

70 

C^TM     et 

Pallas. 

l5^ 

100 

Jopiter.  . 

iSo". 

n». 

lao 

Saturne. 

121^ 

7".  et  demi. 

i37 

Uranos. . 

ii5\ 

4». 

i5i 

524-  n  s'agît  maintenant  d'expliquer  ces  phénombnefl 
dans  la  suppositîpn  du  mouyement  de  la  terre.  Or  cela 
^st  extréuiement  facile  ,  et  ils  en  sont  une  conséquence  si 
frappante  ^  qu'elle  suffirait  seule  pour  faire  adopter  le 
reste  de  cette  théorie. 

Pour  ]»îen  comprendre  ceci  ,  servons-nous  d'une  figure. 
Plarons  le  soleil  m  O  ,  fi{i.  108  ,  au  centre  des  mouvemens 
p'ontîiairps.  Tr  :coiis  «ut  ou r  de  lui  un  cercle  B  G  D  £  pour 
rrpn'senler  rt>rl)iir  annuel  de  la  terre ,  et  un  autre 
plus  grand  B  G  D'  E  ,  qui  sera  celui  d'une  planëte  su- 
périeure ,  par  exemple  .  de  Junîter.  Prenons  en  outre  sur 
les  pn^miers  de  ces  oereles  ,  «les  arcs  égaux  B  G>  GD^ 
D  E  ,  et  sur  le  second  ,  d'autres  ans  B  G' ,  G'  D' ,  D'  E', 
aussi  égaux  entre  eux  ;  i^ui  seront  cçux  que  Jupiter  déi 
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crît  dans  le  même  intervalle.   Ceux-ci  seront  plus  petits 
proportionnellement  que  les  précédens ,  à  cause  du  mou- 
▼ement  plus  lent  de  Jupiter ,  c'est-à-dîre ,  qu'ils  répon- 
dront à  un  plus  petit  nombre  de  degrés.  Supposons  main- 
tenant que   la  terre  étant  en  B  ,   Jupiter  soit   en  B' ; 
il  hous  paraîtra  en  B"  sur  la  sphère  céleste  ,  dans  le  pro« 
longement  de  la  ligne  droite  B  B'.    Maintenant ,  si    la 
terre  se  meut  de  B  en  C ,  et  Jupiter  de  B'  en  C  dans 
le  même  temps  ,  nous  le  verrons  en  C'sur  la  sphère- cé- 
leste ,  et  son  mouvement  paraîtra    direct .  selon  l'ordre 
des  signes.  La  terre  passant  ensuite  de  C  en  D  ,  et  Jupi- 
ter de  C  en  D'  ,  ce  mouvement  paraîtra  toujours  direct  ; 
mais  peu-à-peu  la  terre  commencera  à  s'interposer  plus 
directement  entre  le  soleil  et  lui.  Lorsqu'elle  sera  en  F , 
Jupiter  paraîtra  en  F",  et  il  semblera  être  retourné  en 
arrière  sur  la  sphère  céleste.  Dans  le  passage  d'une  de 
'  ces  directions  à  Tautre  ,  il  aura  paru  slationnaire ,  ce  qui 
sera  arrivé   tandis  que  la  terre  décrivait  l'arc  E  F.   La 
terre  arrivant  en  G ,  et  Jupiter  en  G'  en  opposition  du 
soleil ,  on  le  verra  en  G"  sur  la  splière  céleste  ,  et  déjà 
il  semblera  reculé  en  arrière  de  tout  l'arc  E"  G"  ,  quoi- 
qu'en  eflet  il  ait  toujours  continué  à  suivre  sa  marche 
directe  et  uniforme  dans  son   orbite.  Jupiter  et  la  terre 
continueront  leurs  mouvemens  dans  le  même  sens.  La 
rétrogradation  apparente  continuera  aussi  de  la  même 
manière ,  jusqu'à  ce  que  la  terre  soit  en  I  ,  et  Jupiter 
en  I'  ;  alors  il  paraîtra  en  I"  sur  la  sphère  céleste  ,  et 
semblera  de  nouveau  stationnaire.  Quand  ensuite  la  terre 
viendra  de  I  en  K  ,  et  Jupiter  en  K' ,  il  se  trouvera  avoir 
décrit  l'arc  I"  K"  suivant  l'ordre  des  signes.    A  partir 
de  cette  époque ,  il  reprendra  son  mouvement  direct  sur 
la  sphère  céleste.  Toute  sa  rétrogradation  comprendra  donc 
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l'arc  E"  I"  ,  et  il  l'aura  faite  en  décrivant  Sur  son  cercï« 
l'arc  E'  I',  pendant  que  la  terre  décnvail  l'arc  E  I  sur  le 
sien.  Ceci  doit  s'entendre  de  Mars,  de  Saturne  et  de 
toutes  les  autres  planètes  supérieures.  Seulement  ces  ré^ 
trogradations  sont  plus  frécpientes  dans  Saturne^  parce 
que  son  mouvement  est  plus  lent  que  celui  de  Jupiter  ; 
ensorte  que  la  terre  le  rejoint  plutôt.  Au  contraire  ,  elles 
le  sont  moins  dans  Mars ,  dont  le  mouvement  est  plus 
rapide  ^  ce  qui  fait  que  la  terre  emploie  plus  de  tems 
à  le  rejoindre.  On  voit  avec  quelle  merveilleuse  simplicité 
le  mouvement  de  la  terre  se  prête  à  rendre  raison  de 
toutes  ces  bizarreries.  C'est  à  Copernic  que  l'on  doit 
d^avoir  fait  revivre  l'idée  de  ce  mouvement,  déjà  avan- 
cée par  d'anciens  philosophes  ,  mais  qu'il  a  le  premier 
prouvée  d'une  manière  complette,  en  montrant  avec 
quelle  simplicité  et  quelle  exactitude  elle  satisfait  au^ 
observations. 
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CHAPITRE    XII. 
Des  vraies  dimensions  des  orbes  planétaires». 

5a5,  JJans  les  chapitres  précédens,  nous  avons  déter-* 
mîné  les  distances  des  planètes  au  soleil  en  partie  da 
grand  axe  de  Torbe  terrestre.  Nous  avons  aussi  les  rap^- 
ports  de  ces  distances  entre  elles  ;  mais  nous  ne  savons 
rien  sur  leur  grandeur  absolue  >  et  si  nous  en  voulons 
prendre  une  idée  sensible ,  il  faut  les  esprîmer  en  rayons 
terrestres  ,  la  plus  grande  de  toutes  les  mesures  qui 
soient  à  notre  portée. 

626.  Cela  serait  facile,  si  l'on  avait  pour  un  seul  ins« 
tant  la  distance  d'une  planète  à  la  terre  exprimée  de 
cette  manière  ;  car  les  posilions  de  la  planète  et  du 
soleil  étant  connues  pour  la  même  époque  [)ar  la  théorie 
de  leur  mouvement,  ua  simple  cilcul  trigonomctrlque 
donnerait  la  distance  de  la  pLtnètc  au  soleil ,  expri- 
mée en  rayons  terrestres  et  connus.  On  connaît  déjà 
la  distance  en  partie  du  grand  axe  de  l'orbe  de  la  terre; 
on  pourrait  convertir  ce  grand  axe  dans  la  même  me- 
sure :  alors  la  seconde  loi  de  Kepler  donnerait  tous  les 
grands  axes  et  toutes  les  dimensions  des  orbites  ,  d'après 
la  seule  durée  des  révolutions. 

627.  La  parallaxe  de  ces  planètes  donnerait  immédia- 
tement leur  distance  à  la  ten*e  ;  mais  elle  est  en  général 
trop  petite  pour  pouvoir  être  observée  avec  exactitude. 
Celle  de  Mars  est  la  seule  qui  devienne   bien  sensible 


538  ASTRONOMIE 

dans  «certain  s  circonstances  favorables  ,  lorsque  celte 
planète  est  périhélie  y  et  qu'elle  approche  en  même  tems 
de  l'opposition.  Alors  sa  distance  à  la  terre  est  la  plus 
pelite  possible  ,  et  sa  parallaxe  est  la  plus  grande. 

Par  exemple  y  le  6  octobre  ijSi  ,  Mars  n'étant  pas 
trës-éloigné  de  l'opposition  ,  sa  parallaxe  fut  sensible , 
et  les  observations  comparées  de  Yargentiu  et  de  La- 
ça illc  ,  la  donnèrent  de  76"  décimales  y  comme  on  l'a 
vu] dans  l'article  i55. 

Il  en  résulte  que  la  distance  de  Mars  à  la  terre  à  cette 
époque  ,  était  de  83/6,6  rayons  terrestres. 

Cette  même  dislance  conclue  de  la  théorie  du  moa- 
vement  elliptique ,  était  exprimée  par  o^4354  ,  lé  demi- 
grand  axe  de  l'orbe  terrestre  étant  pris  pour  unité. 

D'où  il  est  aisé   de   conclure  que  le  demi  grand  axe 

exprimé  en  rayons  terrestres ,  a  pour  yaleur  '    ' 

O^4r004 

ou  19239. 

Les  parallaxes  des  astres  étant  réciproques  à  leurs  dis- 

tances  ,  celle  du  soleil  sera  écale  à „ ou    à  33" 

"^  19239 

décimales  dans  sa  distance  moyenne. 

£n£in  les  rapports  des  distances  des  planètes  au  soleil 
étant  connues  par  les  lois  de  Kepler ,  on  pourra  facilement, 
d'après  ces  réi>ultats  y  trouver  leurs  grandeurs  en  rayons 
terrestres. 

528.  Malheureusement ,  la  parallaxe  de  Mars  est  si 
petite  ,  '  que  les  erreurs  des  observations  peuvent  avoir 
sur  elles  une  influence  très-considérable,  qui  altère  les 
râleurs  des  distances  dans  la  même  proportion.  Si  l'on 
commet  ;  par  exemple ,  dans  la  parallaxe  ;  une  erreor 
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égale  k  12''  décimales,  ou  un  sixième  de  sa  valeur  to- 
tale ^  il  en  résultera  pareillement  sur  Févalualion  de  la 
distance ,  une  erreur  d'un  sixième  (a).  Cependant  on  ne 
peut  répondre  d'une  si  petite  erreur  sur  une  observation 
aussi  délicate  ;  car  12"  décimales  ne  forment  pas  la  moitié 
de  la  portion  des  fils  que  Ton  tend  dans  Tintérleur  des 
lunettes  pour  observer.  On  ne  doit  donc  regarder  les 
résultats  précédens  que  comme  une  première  approxi- 
mation,  qui  peut  faire  juger  que  la  parallaxe  du  soleil 
est  extrêmement  petite  y  et  sa  distance  à  la  terre  très- 
considérable.  ^ 

On  a    trouvé  un   moyen  beaucoup    plus  exact  ds^ns 
l'observation  des  passages  de  Vénus  sur  le  soleil. 

529,  Nous  avons  vu  que  Vénus ,  lorsqu'elle  passe  entre 
la  terre  et  le  soleil ,  se  projette  sur  le  disque  de  cet  astre' 
avec  Tapparence    d'une   tache  noire  ,  et  par  l'effet  de 


(a)  On  sent  que  rien  n'est  vrai  qu'approximativement.  La  relation 
des  parallajEes  et  des  distances  est ,  comme  on  Va  vu  dans  l'art. 

R 

SIQ.    P 

OU  en  réduisant  tout  en  arc 

8i  l'on  se  trompe  de  {-  en  plus  ou  en  moins  sur  la  parallaxe  P  >  la 
vraie  distance  sera 

65°.66iQ  1 

1  

Et  comme  "J^jTT  —  i  -f-  ^  +  Jig-  ^  etc.  on  voit  que  l'erreur  dt 

la  distance  est  aussi  à  fort  peu-près  égale  à  |-  de  sa  valeur  totale  ^ 
fa  négligeant  ji  }  et  les  puissances  supérieures  de  cette  fraction. 
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Ban  mouvement  propre ,  combiné  avec  celui  du  soIeS^^ 
elle  paraît  décrire  une  corde  de  ce  disque.  Ces  cordes 
observées  de  diU'érens  points  de  la  terre ,  sont  trèa-fieib- 
siblement  diû'ôrenles.  Cila  vient  de  Li  parallaxe  de  Té- 
nus, qui  fait  que  les  divers  observateurs  ne  rapportent 
pas  cette  planète  aux  mêmes  points  du  disque  du  soleiL 
Ces  diiT^rcnoes  iiiiiuecit  considérablement  sur  les  duréet 
des  passages,  que  Ton  peut  observer  avec  beaucoup  de 
précision ,  et  elles  donuent  ,  avec  une  extrême  exacti- 
tude, la  parallaxe  de  Vénus  et  sa  distance  à  la  terre. 

Supposons ,  en  effet ,  la  terre  en  T ,  fig.  1 09 ,  Tenus  en  V,    1 
et  le  soleil  en  S  -,  un  observateur ,  placé  au  centre  même    j 
de  la  terre ,  verrait  Vénus  sur  le  prolongement  du  rayon    t 
vecteur  T  Vj  cette  planéle  lui  paraîtrait  répondre  au  point 
S  y  sur  le  disque  du  soleil ,  et  dans  ses  positions  successîvefl ^    i 
elle  décrirait  la  ligne  D  S  ^mais  d'autres  observateurs  pbcéf    ^ 
en  C  et  en  O"  sur  la  surface  terrestre ,  verraient  Yénna 
en  V  et  en  V"  ;  elle  paraîtrait  au  premier  décrire  la 
corde  D'  V,  au  second  la  corde  D"  V''.  Ces  effets  tiennent 
évidemment  à  la  différence  qui  existe  entre  les  parallaxes 
de  Vénus  et  du  Soleil ,  et  le  calcul  donne  cette  différence 
d'après  la  durée  des  passages  ,  précisément  par  les  mêmes 
formules  qui  servent  à  calculer  les  éclipses  de  soleil  (a). 
Or,  par  la  tbéorie  des  mouveinens  elliptiques  ,  on  con- 
naît,  pour  la  même  époque,  les  rapports  des   distances 
de  Vénus  et  du  soleil  à  la  terre.  On  connaît  donc  aussi 
le  rapport  des  parallaxes  de  ces  astres ,  puisqu'elles  sont 
réciproques  à  leur  distance  ;  il  devient  donc  extrêmement 


(a)  On  trouve  ces   formules  dans   le  Traité  de  du  Séjour,  «r 
les  Mottvemens  Célestes,  tome  L 
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Facile  de  calculer  séparément^  leur  yaleur  ;  car  deux  quan- 
tités sont  déterminées^  lorsqu'on  connaît  leur  rapport  et 
leur  différence. 

ô3o.  On  a  trouré  de  celte  manière  2G'',42o5  pour  la 
paraDaxe  du  soleil*,  c'est-à-dire,  environ  un  sixième  de 
moins  que  par  la  parallaxe  de  Mars.  Celte  valeur  a  été 
conclue  du  pacage  de  Yéuus  observé  en  17^9;  passage 
attendu  avec  la  plus  vive  impatience  par  les  astronomes , 
qui  se  répardirent  sur  toute  la  surface  de  la  terre,  et 
entreprirent  exprès  de  longs  voyages  pour  aller  l'observer 
sur  des  points  dilTérens  et  dans  les  circonstances  les  plus 
favorables;  leur  espérance  ne  fut  pas  vaine;  car  la  dif- 
jférence  des  durées  ol)servées  à  Otaïti ,  dans  la  mer  du  Sud , 
àCajanebourg  dans  la  Laponie  Suédoise,  surpassa  quinze 
minâtes.  C'est  un  beau  et  consolant  spectacle  que  cette 
tendance  universelle  et  cette  combinaison  d'efforts  de  toutes 
les  nations  vers  la  découverte  de  la  vérité. 

53 1.  L'auteur  de  la  Mécanique  Céleste  a  fait  voir  que  l'oa 
peut  encore  obtenir  la  parallaxe  du  soleil ,  d'une  autre  ma- 
niërCy  sans  l'observer  immédiatement,  et  d'après  la  connais* 
sance  d'une  inégalité  du  mouvement  delà  lune,  qui  se  trouve. 
liée  àcette  parallaxe.  Pour  concevoir  ceci ,  i.**!!  faut  serap*^ 
pderque  les  inégalités  du  mouvement  lunaire  ont  des  rap 
ports  marqués  avec  les  positions  de  la  terre  et  du  soleil.  La 
calcul  îsàt  connaître  ces  rapports  ;  les  observations  font 
connattre  Vétendue  des  inégalités;  en  combinant  ces  don* 
nées ,  on  peut  en  déduire  la  valeur  des  élémens  dont  lest 
inégalités  dépendent  ;  car  on  a  l'expression  de  leur  dépen- 
dance et  la  mesure  de  leur  action.  Tout  se  réduit  à  trouver 
des  inégalités  dans  lesquelles  cette  action  soit ,  en  quelque 
sorte,  agrandie,  ou  dans  lesquelles  elle  se  reproduise  sans 
«esse  ;  de  manière  qu'on  puisse  la  conclure  d'un  graz^ 
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nombre  d'observations.  H  exist^^Jans  le  mouvement  ie  h 
lune  une  inégalité  de  ce  genre  qui  dépend  de  la  paralliae 
du  soleil  ^  ou  de  sa  distance  à  la  terre  ;  et  en  la  déter* 
minant  par  l'observation ,  on  eu  déduit  la  valeur  de  cette 
parallaxe  égale  à  26",4'2o5 ,  la  même  que  par  les  passages 
de  Vénus  (a). 

Une  autre  inégalité  de  la  lune  donne  de  même  l'aplatis^ 
sèment  de  la  terre  égal  à  j—^ .  Ces  résultats  sont  d'autant 
plus  précieux  qu'ils  sont  indépendans  des  petites  irrégu- 
larités de  la  surface  terrestre  *,  irrégularités  qui  deviennent 
insensibles  à  la  distance  où  la  lune  se  trouve  placée.  On 
peut ,  sous  ce  point  de  vue ,  les  regarder  comme  plus 
exacts  que  les  observations  elles-mêmes.  C'est  l'auteur  de 
la  Mécanique  Céleste  qui  a  découvert  ces  rapports ,  et  qui 
a  trouvé  le  secret  de  déterminer  ainsi  très-exactement,  par 
la  seule  théorie  ^  deux  élémens  importans  du  système  du 
monde,  dont  la  recherche  avait  exigé  tant  d'observations 
de  travaux  et  de  voyages. 

532,  La  parallaxe  26'',42o5  donne  ^4096  rayons  ter- 
restres poiu*  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre  -,  ce 
qui  suilit  pour  réduire  toutes  les  dimensions  des  orbes  plsf 
fUétaîres  en  parties  de  la  même  mesure. 

Et  d'abord,  comme  les  distances  apogée  et  périgée  du 
iKoleil ,  sont  représentées  par  1^0 1681 4  et  0,985186  pour 
l'année  i75o,  à  laquelle  nous  rapportons  tous  nos  élé- 
mens, les  parallaxes  varieront  réciproquement  à  ces  dis- 
lances ,  ce  qui  donnera  : 

Parallaxe  du  soleil  apogée.  .  ,    25",9836. 
;  moyenne.  .    26'',42o5, 

perige'e .  .  •    26",S'j25, 

(a)  lA^cauique  céleste  ,  tom«  III ,  pag.  281  et  283; 


/ 
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Eli  divisant  la  râleur  du  rayon  réduite  en  secondes 
ou  6566i9"^77  par  ces  parallaxes],  on  aura  les  distances 
f^orrespondantesdu  soleil  exprimées  enrayons  terrestres  (a). 
On  sait  d^ailleurs  que  le  rayon  moyen  de  la  terre  contient 
l43â  lieues  de  2280  toises,  §,  i3i.  On  pourra  donc  con- 
Tertir  ces  résultats  en  lieues  ;  ce  qui  rendra  leurs  valeurs 
plus  sensibles.  C'est  ainsi  que  l'on  a  formé  le  tableau 
suivant  : 

EN  RAYONS 


TERRESTRES. 


Distance  da  soleil  apogée.  . 

moyenne.  . 
périgée .  .  , 
excentricité. 


245oi 

24096 

256g  i 

4o5 


;en  lieues 

COMMUNS 

de  2280   toises. 


35095320 

34514980 

35934640 

6do54o 


On  pourra- réduire  de  même  en  lieues  toutes  les  dimen- 
inons  des  orbes  planétaires  ,*  j'en  ai  placé  le  tableau  h  la 
fin  de  ce  cbapitre- 

533,  Ces  résultats  permettent  encore  Je' comparer  levo- 
lume  de  la  terre  à  celui  du  soleil  ;  car  la  parallaxe  moyenne 
st6",^ao5  est  l'angle  sous  laquelle  demi  diamètre  appa- 
.renl  de  la  terre  ,  serait  vu  du  centre  de  cet  astre.  Le 
demi  diamètre  apparent  du  soleil  ^  observé  de  la  terre, 
à  la  même  dislance,  est  égal  à  2967'',!.  Les  rayons  du 
soleil  et  de  la  terre  sont  donc  cntr'eux  dans  les  rapports 
de  2967'',!  à  26",42o5,  ou  comme  112  est  à  Tunaé^ 
c'est-à-dire;  que  celui  du  soleil  est  112  fois  plus  consi- 
dérable. 


(a)  Voyez ,   à  la  in  du  premier  livre ,  la  noie  snr  le  calcul  des 
paraUa;(es. 
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On  a  vu  précédemment  que  la  plus  grande  distance 
de  la  lune  à  la  terre  est  égale  à  63^664  rayons  ter^ 
restres  ;  par  ccaiséqucnt  ,  si  l'on  supposait  le  centre 
du  soleil  placé  au  point  qu'occupe  maintenant  le  centre 
de  la  terre,  le  volume  de  cet  astre  embrasserait  l'orbe 
de  la  lune^  et  s'étendrait  beaucoup  au-delà. 

534.  En  supposant  que  le  soleil  et  la  terre  soient  des 
corps  sphériqucs ,  ce  qui  est  vrai ,  au  moins  par  ap- 
proximation ,  on  peut  déduire  de  ces  résultats  la  compa- 
raison de  leurs  volumes  ;  car  ils  sont  comme  les  cubes 

des  rayons.  On  trouve  ainsi  que  le  volume  du  soleil  est 
environ  i3ooooo  fois  plus  grand  que  celui  do  la  terre. 

En  comparant  de  la  même  manière  les  distances  des 
planètes  et  des  satellites  avec  les  mesures  de  leurs  dia- 
mètres apparens  ,  on  trouvera  facilement  les  rapports  cle 
leurs  dimensions  et  de  leurs  volumes  aux  dimensions  et 
aux  volume  de  la  terre  J'ai  réuni  ces  résultats  dans  le 
tableau  qui  est  à  la  iin  de  ce  chapitre. 

5^5.  Pour  avoir  une  idée  sensible  de  ces  rapports,  sup- 
posons que  l'on  veuille  construire  des  sphères  qui  aient 
enlr'elles  les  proportions  des  diiFérentes  planètes  ,  alors  en 
repix*sentant  le  diamètre  de  la  teiTe  par  un  millimètre , 
les  autres  corps  célestes  seront  représentés  conune  il  suit 

Mercure  ,   un  peu  moins  d'un  demi  millimètre  \ 

Vénus  ,  près  d'un  raillîamètre  j 

La  Terre  ,  un  millimètre  ; 

Mars ,  un  peu  plus  d'un  demi  millimètre  j 

Jupiter ,  onze  millimètres. 

Saturne ,  un  peu  moins  de  dix  millimètres. 

^  Uranus ,  quatre  millimètres  et  demî^ 

536. 
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536.  Ces  rapports  donneraient  aussi  les  masses  des 
]planëtesy  si  l'on  pouvait  supposer  tous  ces  corps  d'une 
j^ale  densité^  mais  la  théorie  de  l'attraction  prouve 
tque  celte  supposition  n'est  pas  fondée.  On  évalue  ien 
masses  des  planètes  d'après  l'intensité  de  leur  force  al^. 
traclive^  comme  nous  le  verrons  plus  bas. 

'^ABtBAU  des  dimensions  des  Planèteê,  et  de  leurs 
distances  au  Soleil^  exprimées  en  lieues  communes 
de  2280  toises^ 

wmmmmÊm^mÊÊÊmmtÊKmmmmmmmmmmmmmmÊÊÊÊÉmÊmÊmmmmmmmmmmm 


DISTANCES 
aa 

SOLEIL. 


Mercure. 
Vëniu. 
La  Terre. 

! 

;Mars. 

IPallas.     I 

I 

Cërès. 

i 

iJapiter. 

I 

:  Satame. 
Uraons 


■ 


i3o5662o 

^4965790 

3 4514980 

52590260 

95582300 

9550  85a 

179573750 

3292.^0900 

662117300 


DIAMETRES 
des 

PLAN^TBS. 


1166 

2748 

2864 

i4go 
Très-petit. 
Très-petit. 

3iiii 

28594 

12410 


VO  L  UMES 

des 
p  L  À  N  it  T  1  s. 


o,o64558 
o>890i5 
1 
o>i4o6 


1281 
80 


i 
1 


um 
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CHAPITRE    XIII- 

■ 

Dca  éioiles ,  de  leur  distance  y  de  leurs  moupemenê 

^^1  "  IN  0  TT  s  voilà  parvenus  à  connaUre  avec  une  tm^ 
grande  exaclîtude  la  distance  du  soleil  à  la  terre  j  et  les 
véritables  dimensions  des  orbites  que  les  planètes  et  les 
comètes  dcciivcnt  autour  de  cet  astre.  Nous  en  avons  con- 
clu les  dimensions  des  orbes  des  satellites^  et  celle  de  tous 
les  corps  qui  composent  notre  système  planétaire.  Toutes 
CCS  i^randciirs  ont  ou  pour  mesure  le  rayon  de  la  terre, 
c'esi-k-dire  une  ligne  qui,  vue  du  cétttre  du  soleil, ne 
paraîtrait  pas  de  la  grosseur  d'un  clieveu.  Essayons  donc, 
s'il  est  poMÎble  ,  de  mesurer  encore  ce  qui  est  au-delà. 

558.  Il  0€r«it  inutile  de  chercher  si  la  paraUaxedes 
étoiles  peut  devenir  sensible  ,  en  les  observaut  de  différens 
points  de  la  terre.  Trop  de  preuves  ont  déjà  dû  nous  con- 
4raincre  que  réloiguement  de  ces  astres  est  immense  et 
comme  infini  par  rapport  à  nous.  S'il  est  possible  de  le 
mesurer^  c'est  en  prenant  une  plus  grande  base  et  la  plus 
étendue  dont  nous  puissions  faire  usage. 

539.  Il  n'y  en  point  de  plus  propre  à  remplir  ces  condi' 
lions  que  le  grand  ax.e  de  l'orbe  terrestre ,  qui  a  plus  de  60 
millions  de  lieues  de  longueur.  En  observant  une  même 
étoile  des  deux  extrémités  de  cet  axe ,  à  six  mois  de  dis- 
tance, et  corrigeant  ses  positions  de  toutes  les  petites 
îné^'jalités  que  nous  avons  calculées ,  on  verra  si  ses  la- 
titudes sur  l'écliptique  sont  les  mêmes,  ou  si  elles  sont 
dillerentes  à  raison  des  dilférentcs  positions  de  la  terre  aux 
époques  des  observations. 


îi  est  visible  Jùtk  eflTcl  que  l'étoile  doit  paraître  pins  éleréé 
^vr  le  plan  ie  Fécliptiqûe  lorsque  la  terre  est  dans  la  partie 
de  sou  orbite  qui  Tavoisine;  et  au  contraire^  elle  doit  pa- 
raître plus  basse  lorsijue  la  terre  est  dans  la  partie  op- 
jposée.  Les  rsiyons  visuels^  menés  de  la  terre  à  l'étoile  dans 
tces  deax  positions ,  dififerent  de  la  ligne  droite  menée  dé 
la  terre  au  6entt*e  de  l'orbite ,  et  l'angle  qu'ils  forment 
arec  cette  dr<i>ite  se  kiomment  là  parallaxe  annuelle  y  parce 
que  c'est  l'angle  sous  lequel  un  obser\'ateur ,  placé  dans 
f  étoile ,  Terrait  le  rayon  de  l'orbe  annuel  de  la  terre. 

De  plus  f  la  terre  ne  passe  pas  subitement  d'une  posi- 
tion à  l'antre^  mais  elle  y  arrive  graduellement;  ainsi,  en 
observant  les  positions  de  l'étoile  aux  époques  intermé- 
diaires j  on  devra ,  si  la  parallaxe  annuelle  est  sensible  > 
voir  ses  effets  se  développer  par  les  mêmes  gradations.  Pai^ 
exemple ,  si  l'étoile  est  placée  au  pôle  même  de  Féclip- 
tiqûe, les  rayons  visuels  qui  lui  seront  menés  de  la  terré 
formeront  une  surface  conique  ayant  son  sommet  à  l'étoile 
tet  pour  base  l'orbe  terrestre.  Cette  surEatce  conique,  pro- 
longée au-delà  de  la  terre ,  formera  un  autre  cône  opposé 
au  premier  par  sa  pointe  >  et  son  intersectk)n  avec  la 
spbère  céleste  formera  une  petite  ellipse  sur  laquelle 
rétoile  paraîtra  toujours  diamétralement  opposée  à  la 
terre  et  dans  le  prolongement  des  rayons  visuels  menés 
au  sommet  du  cône;  effet  très-différent  de  celili  de  i'ob- 
servatioù  qui  fait  seulement  paraître  Téloile  à  loo^  en 
avant  de  la  terre,  et  non  pas  à  200^^ 

54o.  Il  e^i  donc  extrêmement  facile  de  reconnaître  led 
résultats  qui  seraient  dus  à  la  parallaxe  annuelle,  et  la 
marche  de  ces  phénomènes  ,  les  distingue  très  -  bien  dé 
toutes  les  autres  inégalilés.  Mais  ,  quelqu'assiduité  qu'on 
Mît  mise  à  multiplier  les  observations ,  quelques  soins  qu'oU 

Mm  â 
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ait  pris  pour  les  rendre  parfaitement  exactes  ^  on  n'a  rîf  n 
pu  apercevoir  qui  ait  paru  s'j  rapporter  ^  et  d'après  l'exaug 
lilude  des  observations  actuelles ,  il  est ,  sans  aucun  doute 
que  la  parallaxe  annuelle  ne  soit  au  dessous  de  5"  décî- 
tuales,  ou  de  i''  ancienne  division.  Ainsi  ^  le  diamètre  de 
Torbe  terrestre  vu  de  l'étoile  la  plus  voisine  ,  ne  paraîtrait 
pas  sons  un  angle  de  5  ' ,  et  notre  soleil  y  avec  tout  notre 
système  planétaire  ^  pourrait  être*  cacbé  par  l'épaisseur 
d'un  fil. 

54 1.  Si  ces  résultats  ne  nous  font  point  connaître  la  dis^ 
tance  des  étoiles  à  la  terre ,  ils  donnent  au  moins  une  limite 
au-delà  de  laquelle  cette  distance  doit  nécessairement  se 
trouver.  Si  Ton  conçoit  un  triangle  rectangle  qui  ait  pour 
base  le  demi  grand  axe  de  l'orbe  terrestre  ,  et  qui  ait  à  son 
sommet  un  angle  de  5'',  la  distance  de  ce  sommet  à  la  terre, 
ou  la  longueur  du  rayon  visuel,  sera  exprimée  par  212:207, 
le  rayon  de  l'orbe  terrestre  étant  pris  pour  unité  ;  et  comme 
ce  rayon  contient  24096  fois  le  demi  diamètre  de  la  terre , 
il  s'ensuit  que  si  la  parallaxe  annuelle  d'une  étoile  était 
seulement  de  3"  décimales  ,  la  distance  de  celte  étoile  à  la 
terre  serait  égale  à  5113339872  rayons  terrestres ,  ou  à 
plus  de  sept  trillions  de  lieues  ;  mais  la  parallèxe  annuelle 
étant  certainement  moindre  que  3  ' ,  il  est  certain  que  les 
étoiles  sont  beaucoup  au-delà. 

542.  On  a  vu  précédemment  que  la  lumière  employé 
571"  pour  traverser  l'orbe  terrestre.  D'après  cela  ,  il  est 
facile  de  calculer  le  tems  qu'elle  mettrait  à  venir  des  étoiles 
jusqu'à  nous ,  si  leur  parallaxe  était  sensible ,  et  égale  seu- 
lement à  3"  décimales  ;  car  ce  tems  exprimé  en  secondes  y 

serait  2 12207.571  ,  ou  121170197  ,  environ  3  ,  .-•  La 
lumière  emploie  donc  plus  de  trois  années  à  se  transmettre 
des  clollcs  jusqu'à  nous.  T^es  étoiles  que  nous  voyons  biiUer 
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toul-à-coup  dans  le  cîel  existaient  long  -  tcms  avant  que 
nous  eussions  aperçu  leur  clarté  ;  et  quelquefois  nous  les 
Toyons  encore  ,  lorsqu'elles  ont  déjà  disparu.  Peut-être  en 
est-il  de  si  éloignées ,  qu'elles  n'ont  pas  encore  pu  nous 
transmettre  leur  lumière  ,  peut-être  d'autres  ont-  elles  dis- 
paru depuis  des  milliers  de  siècles  quoique  nous  les  voyons 
encore  briller  à  la  même  place  sur  la  voûte  des  cieux. 

545.  Il  faut  que  ces  astres  éprouvent  des  changement 
bien  considérables ,  puisqu'ils  sont  encore  sensibles  à  la 
distance  où  nous  sommes  placés.  Il  en  est  qui  perdent  peu 
à  peu  leur  lumière ,  comme  l'étoile  que  l'on  nomme  <r  de  la 
Grande  Ourse.  D'autres',  comme  c  de  /a  Baleine ,  devien- 
nent de  plus  en  plus  brillantes.  On  en  a  vu  enfin ,  qui  après 
avoir  pris  soudainement  un  nouvel  éclat^  se  sont  éteintes  peu 
à  peu.  Telle  fat  l'étoile  qui  parut  en  1672  dans  la  cons- 
tellation de  cassiopée.  Elle  devint  tout-à-coup  sibrUlante^ 
qu'elle  surpassa  en  clarté  les  plus  belles  étoiles  ,  Vénus  et 
Jupiter  mêmes  y  lorsqu'ils  sont  le  plus  près  de  la  terre. 
On  pouvait  l'apercevoir  en  plein  jour  au  méridien.  Peu  à 
peu.on  vit  ce  grand  éclat  s'affaiblir ,  et  enfin  l'étoile  dis.- 
parut  seize  mois  après  son  apparition ,  sans  avoir  changé 
de  place  dans  le  ciel.  îSa  couletur ,  dans  ces  intervalles, . 
éprouva  de  grandes  variations..  Elle  parut  d'abord  d'un 
blanc  éclatant  comme  Yénus  \  ensuite  d'un  jaune  rou-» 
geâtre  ,  comme  Mars  et  comme  Aldèharan  ;  enfin  ,  d'un 
blanc  plombé  conune  Saturne  (  a  ).  Une  autre  étoile  ,  qui 
parut  tout ^ à-* coup  ^  en  i6o4  ,  dans  la  constellation  du 
Serpentaire,  éprouva  des  variations  analogues ,  et  disparut. 


■^» 


(ft)  TicKo  Progynin«8i*  ' 
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de  mé^ie  aprës  quelques  mois.  Ces  phénom^es  semUoil 
indiquer  de  vastes  incendies  qui  éclatent  tout-à-coup  dana 
ces  grands  corps.  Qui  sait  si  noire  soleil  n'a  pas  éprouTé 
ou  n'éprouvera  pas  un  jour  de  semblables  révolutions ,  qui 
ont  peut-être  déjà  changé  Vélat  du  globe  terrestre  ,  et  qoi 
le  changeront  encore  plus  d'une  fois, 

544.  D'autres  étoiles  ,  sans  disfparaître  entièrement , 
offrent  des  variations  non  moins  singulières.  Lieur  lumière 
augmente  et  décroit  tour-à-tour  par  des  périodes  régléea. 
On  les  nomme ,  pour  cette  raison ,  éioilea  changeantes* 
Telles  sont  l'étoile  Alftoà,  qui  a  une  période  d^environ  troisi- 
jours  ;  <^  de  Céphée ,  qui  en  a  une  de  cinq  ;  ^  de  la  Lyre^ 
de  six  ;  »  cP Antimms  y  de  s^t  ;  q  de  &x  Balàine,  de  334 ,  et 
d'autres  encore. 

On  a  donné  pluaiencs  cxpUcations  de  cea  changemens 
périodiques.  On  a  supposé  que  les. étoiles  qui  jsont  si^eltte 
sont ,  comme  toutes  lés  iautros,  de&  corps  lamîiieux,  de 
véritables  soleils  qui  tournent  autour  d'un  9Lxe  y  mais  dont 
la  surface  est  paisemée  de  taches  obscures  qui  se  présentent 
à  nous  dans  certains  tems  ,  par  FeiFet  de  la  rotation.  D'au-* 
très  astronomes  ont  cherché  à  expliquer  ces  faits  y  en  sup- 
posant à  ces  étoiles  une  forme  extrémenaent  aplatie  qui  les 
rend  moins  lumineuses  sous  certains  aspects.  EnQn,  on  a 
supposé  que  de  grands  corps  opaques  circulant  autour  de 
ces  étoiles ,  nous 'interceptent  par  fois  leur  lumière  ,  et  les 
éclipsent  périodiquement.  Le  tems  en  accumulant  les  ob-r 
servations ,  décidera  laquelle  de  ces  hypothèses  est  la  vérj-» 
table  (a). 


(a)"Voyea  un  mëmoire  de  Biirkardi  sur  les  changcmens  d'Ajgol^ 
^Qnuaissanctj  dçs  tçms  de  Tau  12  ,  ^»agç  4ii^ 


545.  Un  des  moyens  les  plus  sûrs  d'y  parycïiir  >  est  de 
comparer  les  éloiles  entre  elles ,  en  les  désignant  ptor  dea 
lettres  ou  par  des  nombres ,  et  les  disposant  à  mesm*e  qu'on, 
les  compare ,  dans  l'ordre  que  leur  éclat  leur  assigne.  Si 
l'on  trouve  ensuite  par  les  observations,  que  cet  ordre 
change ,  c'est  une  preuve  qu'une  des  étoiles  sur  lesquelles 
la  comparaison  est  établie ,  a  changé  pareillement  ;  et 
quelques  combinaisons  de  ce  genre  suffîront  po«r  recon- 
naître quelle  est  celle  qui  a  subi  une  variation.  Oa  ne  peut 
comparer  ainsi  chaque  étoile  y  qu'avec  celles  qui  l'avoisi- 
nent ,  et  qui  peuvent  être  aperçues  en  même  tems.  Mais 
en  comparant  ensuite  ceUes-ci  à  d'autres^  on  parvîen^^  par 
une  suite  de  termes  intermédiaires  |  à  lier  ensemble  des 
extrêmes  fort  éloignés.  Cette  méthode  acta^Uement  en 
usage ,  est  bien  préférable  a  celles  des  anciens  astronomes 
qui  classaient  les  étoiles  d'après  une  eomparais^m  très- 
Tagne  ^  suivant  ce  qu'ils  appelaient  l'ordre  de  leur  gran^ 
deur  f  qui  n'était  réeUement  que  celui  de  leur  éclat  estimé 
d'une  manière  ttès  imparfaite. 

546.  Nos  connaissances  sur  la  grandeur  réelle  des  étoile** 
et  sur  leurs  distances  respectives  ,  sont  encore  très  peu 
avancées.  Ces  recherches  feront  l'objet  des  travaux  de  l'as- 
tronomie future.  Déjà  cependant  il  paraît  que  ces  aslres 
ne  sont  pas  disséminés  dans  le  ciel  d'une  manière  à-peu- 
près  égale.  Ils  sont  réunis  en  grouppes,  composés  chacun 
de  plusieurs  milliards  d'étoiles.  On  en  peut  juger  par  ce» 
petites  taches  blanchâtres  que  l'on  aperçoit  dans  le  ciel , 
et  que  l'on  nomme  des  nébuleuses.  En  les  observant  au 
télescope  ,  on  y  découvre  une  multitude  infinie  de  petites 
étoiles  très  rapprochées  les  unes  des  autres ,  et  dont  la 
lumière  confondue  par  l'effet  de  l'irradiation ,  n'offre  aux 
yeux  qu'une  faible  lueur  à-peu-prcs  uniforme.  Celte  grande 
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trace  blanche  et  lumineuse  y  qui  traverse  le  ciel  d'hall  pôle 
k  l'autre ,  et  que  l'on  nomme  la  voie  lactée  ,  est  proba- 
blement une  nébuleuse  de  ce  genre ,  mais  qui  paraît  ph& 
grande ,  parce  qu'elle  est  plus  rapprochée  de  nous.  En  la 
regardant  au  télescope  ^  on  j  découvre  une  quantité  sî 
prodigieuse  d'étoiles ,  que  Fimagination  ne  saurait  suffire  à 
les  concevoir  ;  cependant,  d'après  Ie&  distances  angulaire» 
de  ces  astres,  on  peut  juger  que  l'espace  qui  les  sépare  est  au 
moins  cent  mille  fois  plus  grand  que  te  ra jon  de  Forbe  ter- 
restre. Ainsi ,  l'on  peut  ^iger  de  l'immense  étendue  de  ce 
groupe.  A  queUe  distance  ne  Êiudrait-il  pas  nous  reculer 
pour  le  voir  aussi  petit  que  les  autres  nébuleuses  que 
nou»  apercevons  ,  et  dont  quelques-unes  ,  même  dans  les 
meilleurs  télescopes,  ne  peuvent  encore  être  yues  qne 
cotume  des  amas,  de  lumière ,  en  sorte  que  l'analogie  sente 
peut  faire  soupçonner  leur  composition  «  Lorsque  Fima- 
gination pénètre  dans  ces  immenses  profondeurs  ,  eflie  ne 
peut  plus  concevoir  de  bornes  à  Funivers,  et  la  pensée  se 
reporte  involontairement  sur  la  petite  place  que  nous  v 
eccupoBSA 
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CHAPITRE     XIV. 

De  la  pesanteur  universelle^ 

547.  Eu  considérant  l'ensemble  des  mouvemens  plané- 
taires ,  nous  y  avons  découvert  des  lois  constantes  qui  les 
unissent  par  de  grands  rapports.  De  là  nous  devons  con- 
clure que  ces  mouvemens  ne  sont  pas  indépendans  les  uns 
des  autres ,  mais  qu'ils  sont  l'effet  d'une  cause  générale 
qui  agit  sur  tous  les  corps  célestes  :  essayons  de  nous. 
élever  jusqu^à  ce  grand  principe  ,  en  suivant  les  lois  de 
l'analogie. 

548.  Si  uous  considérons  d'abord  la  lune ,  nous  voyons 
qu'elle  suit  constamment  la  terre  dans  sa  révolution  an- 
uuelle  :  il  y  a  donc  une  certaine  force  qui  la  retient  ainsi 
autour  de  la  terre  ,  et  l'empêche  de  l'abandonner.  En, 
cela  cette  force ,  quelle  qu'elle  soit ,  est  analogue  à  la  pe- 
santeur. 

.   En  effet ,  la  pesanteur  tend  à  ramener  en  ligne  droite 
vers  la  terre ,  les  corps  que  l'on  en  a  détacliés,  lorsque  cea 
eorps  ont  reçu  une  impulsion  qui  tendrait  à  les  éloigner  ^ 
elle  les-  ramène  encore  en  leur  faisant  décrire  une  ligne- 
courbe  dont  la  concavité  est  tournée  vers  la  surface  ter- 
vestre  ;  plus  la  force  de  projection  est  grande  j  plus  l'es- 
pace que  les  corps  décrivent  avant  leur  chute  est  considé- 
rable. Us  ne  tombent  que  par  l'effet  combiné  de  la  pe- 
santeur et  de  la  résistance  de  l'air ,  qui  détruit  peu  à  peu 
l'impulsion  horizontale  qu'on  leur  a  donnée  \    mais  si 
celte  irésistaijicç  n'existait  pa§;  un  corps  lancé ,  avec  un.^ 
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force  suffisante  du  sommet  d'une  montagne,  pourmît  fairf^ 
sans  tomber ,  le  demi  -  tour  et  même  le  tour  entier  du 
globe  :  dans  ce  dernier  cas  ,  sa  vitesse  de  projection  ne 
diminuerait  pas  ,  puisqu^il  n'éprouverait  aucune  résis- 
tance ;  elle  se  retrouverait  donc  la  même  ,  quand  le  corps 
serait  revenu  au  point  de  départ  *,  et  par  conséquent  elle 
lui  ferait  décrire ,  à  partir  de  ce  point ,  une  nouvelle 
révolution.  Le  corps  ne  retomberait  donc  jamais  sur  la 
terre  ,  mais  tournerait  autour  d'elle  comme  un  satellite* 

Or  y  c'est  exactement  ainsi  que  la  lune  se  meut  autour 
de  la  terre  ;  il  est  do»"ic  naturel  de  penser  que  sa  marche^, 
k  fort  peu  près  circulaire ,  est  due  à  une  semblable  combi* 
naison  ;  et  cela  est  d'autant  plus  probable  y  qu^  quelque 
hauteur  qu'on  se  soit  élevé  sur  les  montages  ,  on  j  atoa- 
jours  observé  les  effets  de  la  pesanteur  terrestre ,  d*oii  i\ 
n'est  pas  impossible  qu'elle  s'étende  beaucoup  au-delà,  et 
même  jusqu'à  l'orbe  de  la  lune. 

Mais ,  en  même  tcms  il  peut  se  faire  que  la  pesanteur 
à  cette  distance  soit  plus  faible  qu'à  la  surface  de  la  terre  ; 
on  a  même  lieu  de  le  soupçonnei',  d'après  les  expériences 
du  pendule  faites  sur  de  hautes  montagnes  ,  car  il  paraît 
que  la  pesanteur  j  est  déjà  un  peu  moindre  qu'à  la  surface 
de  la  terre. 

549.  Ces  considérations  peuvent  s'appliqner  égaleineitt 
à  tous  les  autres  satellites.  La  forme  presque  crrcnlaire  d« 
leurs  orbites  semble  indiquer  qu'ils  pèsent  vers  le  centre 
de  leurs  planètes  ,  comme  la  lune  vers  la  terre  ,  et  qu^ 
sont  retenus  par  cette  pesanteur. 

55 0.  Le  mouvement  des  planètes  présentant  des  phé- 
nomènes analogues,  il  est  naturel  de  penser  qu'eRes pèsent 
aussi  de  la  même  manière  vers  le  soleil,  dont  elles  sont 
«ommc  autant  de  satellites.  On  peut  même  présumer  que 
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1m  comètes  soBl  soumiseft  à  quelque  force  semblaliley  soit 
à  cause  ()e  la  régularité  avec  laquelle  elles  décrivent  leurs 
orbites^  soit  à  c^use  des  rapports  qui  lient  leiurs  mou- 
Tcmens  à  ceux  des  planètes  ,  suivant  les  lois  de  Kepler. 

55 1.  ^ous  voilà  donc  parvenus  à  entrevoir  l'existence 
d'une  cause  générale  qui  paraît  sufBre  au  maintien  des 
inouvemens  célestes.  Pour  yéri&er  ces  idées ,  il  faut  assi- 
miler la  lune  ,  les  planètes ,  les  comèles  et  les  satellites  ,  à 
des  corps  pesans  qui  seraient  lancés  dans  l'espace  à  une 
certaine  distance  du  centre  où  les  porte  leur  pesanteur.  11 
faut  décomposer  pour  ainsi  dire  leurs  mouvemeus  et  éva- 
luer séparément  les  effets  de  l'impulsion  qui  les  fout  cir- 
culer ,  et  ceux  de  la  force  qui  les  relieut  dans  leurs  orfeiles. 
On  connaîtra  ainsi  avec  certitude  l'action  et  l'intensité  de 
cette  force ,  telle  qu'elle  résxdle  des  phénomènes  observés. 

C'est  la  mécanique  qui  apprend  à  décomposer  de  celle 
manière  les  mouvemens  des  corps ,  et  à  lire  la  nature  d'une 
force  dans  les  effets  qu'elle  produit.  C'est  l'analyse  qui 
permet  de  faire  cette  décomposition  pour  chaque  point  de 
l'orbite  ,  et  qui  donne  le  moyen  de  suivre  exactement  les 
variations  des  forces ,  en  passant  d^ln  point  à  un  autre. 
L'union  de  ces  méthodes  est  donc  nécessaire  pour  décou- 
vrir la  cause  générale  des  mouvemens  célestes  ;  et  comme 
ell«s  ne  sauraient  foire  partie  d'un  traité  élémentaire  ,  je 
ne  puis  qu'indiquer  ici  la  marche  que  Pon  suit  dans  leur 
application  ;  mais  je  le  ferai  d'autant  plus  volontiers  quo 
cette  marche ,  extrêmement  rigoureuse ,  est  propre  à  ins- 
pirer la  plus  grande  confiance  dans  les  résultats  auxquels 
eBe  conduit, 

553,  On  suppose  une  planète  circulant  autour  du  sokil, 
et  l'on  forme  les  équations  qui  expriment  les  lois  de  son 
lliouvement  Les  forces  qui:  la  sollicitent  entrent  dans  ces 
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éjUtitlons.  Ce  sont  les  inconnues  qu'il  faut  détermmei^ 
Cela  posé ,  les  observations  établiront ,  d'une  manière  in- 
contestable ,  les  fa^its  suivans ,  qui  sont  les  lois  de  JS.épler. 

1,®  [Les  aires  djcrites par  les  rayons  vecteurs  des  planètes 
dans  leur  mouvement  autour  du  soleil^  sont proportionrheUet 
aux  temst 

Il  en  résulte  par  le  calcul ,  que  la  force  qui  solHcite  les 
planètes^  est  dirigée  vers  le  centre  du  soleîL 

2.®  Les  orbes  des  planètes  et  dès  comètes  sont  des  «#c- 
tions  coniques  dont  le  solfH  occupe  un  des  foyers. 

Il  s'ensuit  que  la  force  qui  les  anime  est  en  raison  in-^ 
Tcrse  du  carré  de  la  distance  du  centre  de  ces  astres  à 
celui  du  soleil ,  réciproquement  dès  que.  la  force  suit 
celle  raison  ,  la  courbe  est  une  section  conîq^ue. 

3.**  Les  carrés  des  iems  des  révolutions  des  planètes  sont 
proportionnels  aux  cubes  des  grands  axés  de  leurs  orbites^ 
ou ,  ce  qui  revient  au  même  j  les  aires  décrites  en  tenfs  égaux 
dans  différentes  orbites  3  sont  proportionnelles  aux  racvMS 
earréts  de  leurs  paramètres. 

On  en  dtiduit  que  la  force  qui  sollicite  tes  planètes  et  les 
comètes ,  est  la  même  pour  tous  ces  astres  -,  qu'elle  ne  varie 
de  Tu  11  il  l'autre  ,  qu'à  raison  de  leurs  distances  \  en  sorte 
que  s'ils  étaient  placés  en  i^pos  autour  du  soleil,  à  des  dis- 
tances égales ,  ils  tomberaient  vcrslui  avec  la  même  vitesse; 
d'où  l'on  voit  que  la  force  qui  les  sollicite  pénètre  cbacune 
de  leurs  molécules  et  est  proporlionnelle  à  leur  niasse. 

Les  faits  observés  par  Kepler  conduisent  donc  direc- 
tement à  la  connaissance  de  la  force  qui  retient  les  pla-^ 
nètes  et  les  comètes  dans  leui's  orbites.  Cbacun  d'eux  nous 
découvre  une  de  ses  propriétés.  Cette  force  agissant  surle^ 
corps  comme  pour  les  attirer  vers  le  soleil;  nous  la  nqia-^ 
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luerons  attraction  solaire^  sans  vouloir  exprimer  par 
la  sa  nature  j  mais  seulement  indiquer  ses  elfets. 

554.  Les  mouyemens  des  satellites  présentant  des  phé-^ 
nomëneft  analogues^  et  étant  pareillement  assujettis  aux 
lois  de  Ké{)ler  ,  il  en  résulte  que  chaque  système  de  satel^ 
tites  j  est  attiré  vers  sa  planète  par  une  force  réciproque  aià 
carré  des  distances,  et  par  conséquent  analogue  à  l'at- 
Iraetion  solaire. 

555.  CoDome  Fellipticité  des  orbites  est  une  des  données 
qui  conduisent  à  ces  résultats ,  il  semble  qu'on  ne  peut  pas 

'les  étendre  aux  satellites  dont  Torbe  n'a  pas  encore  été 
reconnue  pour  elliptique;  mais  en  supposant  Fellipticité 
nulle  ,  en  sorte  que  cet  indice  manquât  absolument  >  la 
proportionnalité  des  carrés  des  tems  aux  cubes  des  dis-* 
tances  moyennes  conduirait  aux  mêmes  conséquences.  La 
loi  dont  il  s'agit  est  donc  générale  ^  et  s'étend  à  tous  les 
satellites. 

556.  On  peut  en  particulier  la  démontrer  pour  la  lune 
d'une  manière  frappante.  Pour  avoir  la  force  qui  retient 
cet  astre  dans  son  orbite ,  il  sui&t  de  diminuer  la  pesanteur 
terrestre  ^'îen  raison  du  carré  de  la  distance. 

55  j,  Nous  sommes  ainsi  conduits  à  reconnaître  le  soleil 
et  les  planètes  qui  ont  des  satellites ,  comme  des  centres 
d^une  force  attractive  qui  s'exerce  sur  tous  les  corps  envi- 
ron nans.  Il  est  naturel  de  penser  que  cette  propriété  s'étend 
à  tous  les  corps  célestes  ;  et  en  effet ,  la  forme  presque 
sphérique  de  ces  corps  semble  indiquer  que  leurs  molé- 
cules sont  réunies  autour  de  leur  centre  par  une  force  qi;i 
les  attire  également  à  distances  égales  ;  mais  on  peut  de-' 
montrer  directement  cette  vérité.  C'est  une  loi,  générale 
dans  les  phénomènes  de  la  nature  ,  que  la  réaction  est 
toujours  égale  à  l'action,.  Le  fer  attire  l'aimant  ;  comme  il 
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est  allîré  par  lui.  Les  planètes  pèsent  sur  le  soleil  ;  cet  àstrt 
pèse  donc  sur  elle  à  son  totn* ,  suirant  les  mêmes  lois. 

55S.  La  comparaison  des  phénomènes  célestes  démontré 
donc  incontestablement  ce  grand  principe  de  la  natute  t 
Toutes  les  molécules  de  la  matlère  s'attirent  wvrimr 

LEMENX  ,  EN  RAISON  DlfiECTE  DES  MASSES  ,    ET  RÉCIPROQfUEBIENT 

AV  CARRÉ  DBS  ûTsTANCEs.  La  découVertc  de  ce  principe  est 
due  à  Newton. 

559.  Il  y  a  en  général  dans  l'étude  dé  la  nature  ,  deux 
moyens  de  s'assurer  de  la  vérité  :  le  premier  consiste  k 
raisonner  rîgoureusemcm  sur  des  données  exactes  ;  le 
second  consiste  à  rcrenir  sur  ses  pas  pour  toir  si  les  phé- 
nomènes observés  pourraient  se  déduire  comme  consé^ 
qucnces ,  des  résultats  auxquels  on  est  parvenu.  La  loi  de 
la  pesanteur  universelle  nous  a  été  donnée  immédiatement 
par  la  première  méihode  ;  la  seconde 'ne  lui  est  pas  moins 
favorable  ,  car  en  suivant  les  conséquences ,  on  en  voit 
sortir  tous  les  phénomènes. 

560.  D'abord,  le  mouvement  eïFîplique  *des  corps  ce-* 
lestes  se  trouve  compleltement  expliqué  :  lorsqu'une  pla- 
nète part  de  son  périhélie",  la  direction  de  son  mouvement 
toujours  indiquée  par  la  tangente  de  son  orbite,  est  perpen- 
diculaire au  rayon  vecteur.  C'est  à  ce  point  de  l'orbite  que 
sa  tendance  vers  le  soleil  est  ta  plus  grande  :  mais  la  vîtesse 
de  circulation  y  est  aussi  la  plus  grande  possible  :  le  calcal 
démontre  que  celle  seconde  cause  est  plus  puissante  que  la 
première;  en  conséquence  ,  la  planète  s'éloigne  du  soleil^ 
et  son  rayon  vecteur  s'accroît  de  plus  en  plus. 

I2n  même  lems ,  sa  pesanteur  tend  à  la  rappeler  vers  le 
soleil ,  et  conlraine  son  mouvement.  Cette  cause  tOTijotirs 
agissante  diminue  peu  à  peu  la  vitesse  ,  jusqu'à  ce  que  la 
planète  arrive  enfin  à   son  aphélie.  Alors  la  vitesse  àt 
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l^îrculation  est  la  plus  petite  possible ,  Fattractlon  solaire! 
affaiblie  par  la  distance  est  aussi  considérablement  dimi- 
nuée ,  mais  le  calcul  fait  Toir  que  dans  cet  état  elle  Tem^ 
porte  sur  la  tendance  de  la  planète  à  s'éloigner  du  soleil 
Celle-ci  est  donc  rappelée  yers  le  soleil  en  sens  contraire 
et  de  là  jusqu'au  périhélie^  sa  vitesse  augmente^^  parce  que 
Tattraction  toujours  croissante  du  soleil  ^  conspire  ayec  la 
direction  de  son  mouyemeat 

La  planète  revenue  à  ce  point  de  l'orbite^  s'y  retrouvant 
avec  toute  la  vitesse  qu'elle  avait  à  la  révolution  précédente 
elle  doit  recommencer  une  nouvelle  révolution  y  avec  la 
même  vitesse  ^  en  passant  par  les  mêmes  périodes ,   ainsi 
de  suite  indéfiniment. 

56 1.  Le  mouvement  elliptique  ii'est  pas  le  seul  qui  s'ac- 
corde avec  la  loi  de  la  pesanteur  réciproque  au  carré  des 
distances.  L'analjse  fait  voir  que  iWbite  peut  être  aussi  une 
parabole  ^  une  byperbole.  Ces  courbes  sont  les  seules  que 
puisse  faire  décrire  une  force  de  cette  nature.  Dans  chaque 
cas  particulier  le  genre  de  l'orbite  est  déterminé  par  l'in- 
tensité de  l'impulsion  initiale  ^  et  ce  qui  est  extrémemeni 
remarquaUe  y  la  direction  de  cette  impulsion  n'j  inilue 
en  aucune  manière  ^  elle  ne  fait  que  modtiicr  les  dimen- 
sions de  l'orbite. 

Il  est  probable  qu'il  existe  des  corps  célestes .  qui  dé^ 
crivent  ainsi  des  paraboles  on  des  hyperboles  autour  du 
soleil ,  mais  alors  ces  corps  ne  doivent  être  visibles  qu'une 
seule  fois  ;  et  lorsqu'ils  se  sont  dérobés  à  nos  regarda^ 
nous  les  perdons  de  vue  pour  toujours. 

562.  Pour  représenter  avec  exaclilude  les  mouvemcns 
célestes  ,  il  ne  suf&t  pas  de  considérer  isolément  les  corpi 
qui  composent  notre  système  planétaire.  Il  faut  en  même 
tems  areir  égard  aus^  attractions  mutuelles  que  cet  corptf 
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doivent  exercer  les  uns  sur  les  autres  ;  alors  le  moutemeni 
elliptique  n'a  plus  lieu  que  d'une  manière  approchée  ,  et 
c'est  ce  qui  arrive  dans  la  nature.  Cet  écart  est  donc  une 
preuve  de  plus  en  faveur  de  la  gravitation  universelle. 

563.  C'est  ainsi  par  exemple  que  le  mouvement  ellip 
tique  de  la  lune  autour  de  la  terre*,  est  troublé  par  l'action 
du  soleil.  Si  cet  astre  attirait  également  la  lune  et  la  terre, 
toutes  deux  obéiraient  en  métne  tems  à  son .  action ,  et 
pendant  qu'elles  seraient  emportées  sur  l'écliptique  d'an 
mouvement  égal  ,  la  lune  décrirait  régulièrement  son 
ellipse  autour  de  la  terre.  Mais  comme  elle  se  trouve, 
tantôt  plus  près ,  tantôt  plus  loin  du  soleil  y  elle  éprouve 
des  variations  dans  sa  pesanteur^  et  de  là  résultent  ses 
inégalités. 

Pai*  exemple ,  dans  les  conjonctiolis ,  la  lune  est  plus 
près  du  soleil  que  la  terre  )  cet  astre  l'attire  par  consé- 
quent davantage ,  et  augmente  un  peu  son  éloignement , 
au  contraire ,  dans  les  oppositions  ,  c'est  la  terre ,  qui  est 
plus  attirée  par  le  soleil  et  qui  s'éloigne  de  la  lune ,  d'où 
résulte  ,  par  rapport  à  nous  un  effet  semblable.  Dans  les 
quadratures  l'action  du  soleil,  décomposée  suivant  le  rayon 
vecteur  lunaire,  tend  à  le  diminuer  *,  mais  le  calcul  f^it 
voir  que  cet  effort  est  moindre  que  l'augmentation  qui  a 
lieu  dans  les  sysigies  ,  de  sorte  que  par  l'effet  moyen  de 
ces  •variations  la  lune  se  trouve  soutenue  à  une  plus  grande 
distance  de  la  terre,  qu'elle  ne  le  serait  sans  l'action  du 
soleil.  , 

Cette  oclion  étant  variable  pour  les  différens  points  de 
Forbe  de  la  lune ,  il  doit  résulter  dans  le  mouvement  de  cet 
astre  des  inégalités  périodiques  qui  se  reprodubent  suivant 
les  mêmes  lois  à  chaque  révolution  ;  mais  leur  intensité 
doit  être  différente  suivant  les  diverses  distances  du  sokit 
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h.  la  terre;  elle  doit  augmenter^  par  exemple,  quaud  la 
terre  est  péribéUe ,  et  diminuer  quand  elle  est  aphélie } 
de  là  une  autre  sorte  d'inégalités  qui  «errent  de  correc- 
tions aux  précédentes,  et  qui  dépendant  de  la  position  de 
la  terre  dans  son  orbite ,  s'achèvent  et  se  reproduisent 
chaque  année. 

564.  Le  mourement  des  nœuds  de  Forbe  lunaire  et  le 
changement  de  son  inclinaison,  sont  encore  des  consé* 
quencea  nécessaires  de  l'action  du  soleil.  Lorsque  la  lune , 
ei^  tournant  autour  de  la  terre ,  s^approche  du  plan  de 
l'écliptique ,  le  soleil  l'attire  vers  ce  plan  et  tend  à  l'y 
abaisser.  Par  l'eSfet  de  cette  attraction,  la  lune  perce  l'é- 
cliptique un  peu  plutôt  et  j  arrive  plus  directement  ;  de  là 
le  mouvement  rétrograde  des  noeuds  et  le  changement 
d'inclinaison  de  l'orbite. 

5S5,  Des  actions  analogues  s'eiercent  entre  tous  les 
corps  planétaires  et  produisent  leurs  inégalités.  Les  mou- 
T emens  de  leurs  nœuds ,  de  leurs  périhélies  ^  et  les  chan* 
gemens  d'inclinaison  de  leurs  orbites  ,  sont  dus  à  ces 
attractions  réciproques  :  la  loi  de  la  gravitation  uni- 
Tcrselle  suffît  pour  les  expliquer  et  pour  les  mesurer. 

S'il  fallait  considérer  simultanément  toutes  ces  causes 
de  perturbations  ,  la  complication  des  calculs  deviendrait 
énorme  et  les  difficultés  seraient  insurmontables  ;  heureu- 
sement la  constitution  du  système  solaire  permet  de  les 
diminuer.  Les  corps  qui  composent  ce  système,  sont  isolés 
dans  l'espace  ,  à  des  dislances  considérables  ;  chaque  pla- 
nète, avec  ses  satellites,  forme  comme  une  sorte  de  petit 
inonde  à  part,  où  tout  est  déterminé  par  les  attractions 
particulières  des  corps  qui  en  font  partie.  Les  autres 
astres  placés  à  de  grandes  distance^ ,  agissent  à  peu*prè;s    ' 

N  n 
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égaletn^nt  sur  tous  ces  corps  qui  sont  beaucoup  plus  ra;(H 
]»rocliés  les  uns  des  autres  ;  et  cette  action  commune  nc$ 
frotAIepas  Moins  leurs  mouyemens  relatifs. 

Attisi ,  les  lois  de^  ttiouremëns  planétaires  s'appliquent 
Â'elles-tnëmes  aui  mouremetis  des  satellites  *,  et  ces  astres, 
dans  leurs  révolutions ,  nous  offrent  unç  image  rapide  des 
dirangemens  Béculàires  qui  auront  lieu  dans  le  sjstéme 
des  planètes^  et  que  letems  doit  dételopper. 

Mais,  comme  nous  venons  de  le  Vt>ir  en  parlant  da 
mourement  de  la  lune ,  il  ne  suffit  pas  toujours  de  con- 
sidérer chaque  ajstéikie  isolément,  il  faut  encore ,  pour  at^ 
teindre  la  dernière  ei^actitude ,  avoir  égard  i  Faction  àeâ 
corps  qui ,  en  raison  de  leur  proximité  ou  de  leur  masse  ; 
peuvent  exercer  ane  influenee  sensible;  et  ne  négliger  que 
ceux  dont  Faction^  calculée  d'une  manière  rigoureuse^ 
serait  constamment  au-dessous  des  erreurs  des  obser- 
vations. 

Par  exemple ,  dans  la  recherche  des  mottvemens  de  la 
lune,  il  suffît  d'avoir  égard  aux  actions  réciproques  de  la 
lune ,  de  la  terre  et  du  soleil.  Celles  des  autres  astres  peu- 
Vent  être  négligées^  soit  parée  que  leur  masse  est  trop 
petite  ,  soit  parce  qu'ils  sont  trop  éloignés;  c'est  pour  cela 
que  la  théorie  de  la  lune  a  reçu  le  nom  de  problème  deê 
trois  corps. 

Dans  la  théorie  de  la  terre ,  au  contraire ,  il  faut  avoir 
égard  aux  actions  réunies  du  soleil ,  de  la  lune,  de  Vénus > 
dé  Mars ,  de  Jupiter  et  de  Saturne.  XJranus  en  est  trop 
éloigné  pour  avoir  une  iuiluence  sensible  ,  et  les  autres 
planètes  sont  assez  petites  pour  que  leur  action  puisse 
^tre  négligée. 

Les  effets  de  ces  actions  mutuelles  sont  sur-tout  remar- 
quables dans  les  mouyemens  de  Jupiter  et  dç  SaturAe.  Cet 
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ttebx  planètes, lés  plus  grosses  de  notre  système ^  s'attîrant 
)BTec  beaucoup  de  force,  causent  mutucUemeut  dans  leurs 
:Orbiles  de  grandes  inégalités  dont  les  périodes  embrassent 
{plusieurs  siècles,  et  dont  cependant  l'analyse  moderne  à 
dévoilé  les  lois.   , 

666,  JX  est  facile  de  sentir  que  dès  perturbations  de  ce 
genre ,  où  les  masses  des  corps  ont  une  influence  si  con- 
sidérable ,  doivent  être  extrêmement  propres  pour  déter- 
kniner  ces  massés;  aussi  est-ce  par  ce  moyen  qu^on  est 
parvenu  à  les  calculer ,  et  Ton  mesure  celle  de  chaque 
corps  céleste  par  les  effets  qu'il  produit  à  raison  de  sa 
idistance.  Les  tollimes  sont  d'ailleurs  donnés^  comme  od 
l'a  vu  plu3  haut,  par  les  diamètres  apparens.  £n  les 
comparant  aux  masses ,  on  en  conclut  les  densités  ded 
différentes  planètes ,  et  les  loix  de  la  pesanteur  à  leur  sur- 
ïiace  (a). 

567.  Les  perturbations,  éprouvées  par  les  corps  célestes^ 
peuvent  être  quelquefois  assez  fortes  pour  changer  leurâ 
'orbites  et  lés  dénaturer  entièrement.  C'est  probablement 
ce  qui  arrive  aux  comètes  qui  décrivent  des  paraboles  oii 
'des  hyperboles.  Ces  astres  errent  sans  doute  de  système  eÀ 
système  ,  cédant  toujours  à  des  attractions  nouvelles,  jus- 
qu'à ce  que  leur  existence  soit  détruite,  ou^ue  leur  orbite 
soit  invariablement  fixée. 

On  croit  que  ce  sont  des  Causes  semblables  qui  ont 
cbangé  Torbite  delacoinèle  de  1770.  On  présume,  avec 
beaucoup  de  vraisemblance  ,  que  bette  coknète  ,  en  allant 
Vers  son  périhélie ,  a  pris  un  orbe  elliptique  par  l'actioii 
de  Jupiter  dont  elle  s'est  fort  approchée  h  cetle  époque  ; 
knaîs  qu'ensuite  ,  après  avoir  décrit  cette  orbite  pendant 


(à)  Mëcaoiq^ue  Cëleste ,  liv.  VI ,  chap.  TI  et  XVÎ. 
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une  révolutioa^  elle  a  passé  de  nouveau  près  de  Jupiter 
qui ,  par  une  attraction  contraire ,  a  pu  détruire  pelte  , 
première  perturbation ,  et  rendre  à  la  comète  un  orbe 
infiniment  alougé.  L'auteur  de  la  Mécanique  Céleste  yvNA 
de  discuter  par  le  calcul  la  possibilité  de  ce  phénomène, 
et  il  donnera  dans  son  quatrième  volume  les  considéra- 
tions qui  le  rendent  extrêmement  probable. 

568.  Mais  par  cela  seul  que  les  autres  mouvemens  plané- 
taires se  font  tous  dans  le  même  sens  et  dans  des  ellipses 
peu  excentriques  et  peu  inclinées  les  unes  ^aux  autres  y  on 
peut  démontrer  que  l'état  actuel  de  ce  système  est  stable; 
qu'aucune  planète  actuellement  existante  n'a  élé  primi* 
tivement  comète  y  et  que  le  système  solaire  ne  fait  qu'os- 
ciller autour  d'un  état  moyen  d'ellipticité  et  d'inclinaison 
d'où  il  s'écarte  peu  (a). 

569.  Nous  venons  de  voir  dans  la  gravitation  univer- 
verselle ,  la  cause  générale  des  mouvemens  célestes  :  c'est 
la  même  cause  qui  détermine  la  forme  arrondie  des  pla- 
nètes ^  et  qui,  se  combinant  avec  la  force  centrifuge  du 
mouvement  de  rotation ,  renfle  leur  équateur  et  aplatit 
leurs  pôles  ;  c'est  elle  encore  qui ,  par  une  conséquence  de 
cet  aplatissement  y  produit  le  balancement  de  ces  corps 
autour  de  leur  centre  de  gravité.  Prenons  la  terre  pour 
exemple  :  si  elle  était  exactement  sphérique  ^  les  particules 
de  matières  situées  de  part  et  d'autre  de  son  centre  seraient 
également  attirées  par  le  soleil ,  et  il  n'en  résulterait  autour 
de  ce  centre  aucun  mouvement;  mais  le  renflement  de 
l'équateur  trouble  cette  égalité.  Les  particules  qui  le  com- 

(a)  M«Cftni(][ue  C<le»U  «  tome  I ,  p«  3^ 
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posent  peayent  être  considérées  comme  autant  àe  petites 
lunes  liées  fixement  les  unes  aux  autres  et  au  globe  ter- 
restre. Chacune  d'elles  doit  éprouver  des  inégalités  ana- 
logues à  celles  de  la  lune  véritable  ;  c'est-à-dire ,  que  se» 
nœuds  doivent  rétrograder  sur  Técliptique  y  par  l'aetion  du 
soleil.  Or  ces  particules  étant  adhérentes  au  globe  ter- 
restre,  ne  peuvent  avoir  de  mouvement  sans  le  partager 
avec  lui  ^  elles  tendent  donc  à  l'entraîner  avec  elles  en  ré- 
trogradant ,  et  quoique  leur  mouvement ,  transmis  à  une 
si  grande  masse ,  soit  considérablement  affaibli ,  cepen- 
dant il  n'est  pas  tout -à-fait  insensible  ;  la  masse  entière  y 
cède  peu-à-peu ,  et  l'équateur  de  la  terre  rétrograde  len- 
tement sur  l'écliptique  ,  ce  qui  produit  la  précession  des 
équinoxes. 

La  lune  agissant  sur  la  terre  comme  le  soleil^  doit  oc-, 
easionner  des  mouvemens  analogues  ;  et  la  petitesse  de  sa 
masse  est  même  plus  que  compensée  par  sa  proximité. 
Mais  comme  ses  positions  autour  de  la  terre  changent  sans 
cesse  y  les  effets  qui  en  résultent ,  sont  également  va- 
riables. Aussi  l'action  de  la  lune  ne  se  borne  pas ,  comme 
celle  du  soleil  ,  à  produire  un  mouvement  dans  les 
équinoxes  ;  elle  fait  varier  Tobliquité  de  l'écliptique  et 
produit  la  nutation  de  l'axe  terrestre  ;  et  ces  inégalités 
qui  lui  sont  propres ,  ont  des  périodes  qui  dépendent  de  ses 
inouvemens. 

La  valeur  moyenne  de  la  précession  étant  le  résultat 
des  actions  réunies  du  soleil  et  de  la  lune  y  tandis  que 
la  nutation  est  produite  par  la  luue  seule ,  ces  phénomènes 
sont  très-  propres  à  faire  connaître  le  rapport  des  masses 
de  ces  astres  ;  aussi  en  a-t-on  £ait  usage ,  sinon  pour  dé-^ 
couvrir  ce  raj^rt,  du  moins  pour  vérifier  la  valeur  que 
d'jiutres  phénomènes  semblent  lui  assigner.  Il  en  est  d« 
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même  •  de  rapldlissement  de   la  terre  y  sans  leqùd  3  n^|' 
aurait  ni  prcçes.«ion  ni  nutation  de  Faxe  terrestre. 

570..  Enfin,  nous  pouvons  observer  les  effets  de  la  gra- 
vitation universelle  dans  les  phénomènes  da  flox  et  du 
reflux  de  la  mer.  Lçs  molécules  liquides  qui  se  trèuveiit 
sur  le  sphéroïde  terrestre  ,  du  càjté  du  soleil  ,  sont  pi  os 
attirées  par  lui  que  le  centre  de  la  terre  ;  leur  poids 
en  est  donc  un  peu  diminué ,  comme  l'est  celui  dç  la  lune 
dans  les  conjonctions.  Il  faut  donc  qu'une  plu&  grande 
masse  de  liquide  s'accumule  de  cç  côté  pour  compen- 
ser la  diminution  de  la  pesanteur.  La  même  chose 
arrive ,  par  une  cause  différente  ,  aux  molécules  d'eau 
situées  sur  l'hém.isphëre  opposé  :  elles  sont  moins  at- 
tirées que  le  centre  de  la  terre  ;  ce  centre  s'en  éloi- 
gne y  el  leur  poids  diminua  comme ''celui  de  la  lune 
dans  les  oppositions.  Aiasi ,  par  la  réunion  de  ces  /bir- 
constances^  l'océan  doit  s'élever  sons  l'astre  qui  Fattire, 
et  former  sur  la  surface  terrestre  deux  protubérances 
Opposées  ,  situas  ^ur  la  ligne  droite  qui  joint  le  centre  de 
la  terre  à  celui  du  soleil.  La  masse  totale  des  eaux  restant 
toujours  la  même,  il  faut  nécessairement  qu'il  se  forme, 
par  compensation,  un  abaissement  dans  les  parties  de  U 
nier  qui  sont  à  100"  du  soleil. 

L'action  de  la  lune  doit  produire  des  pb,énomënes  ana- 
logues ;  elle  soulève  aussi  les  eaux  de  Tocéan ,  et  les  oscil- 
lations qu'elle  y  occasionne  ,  doivent  suivre  les  périodes  de. 
ses  mouvemens. 

La  hauteur  totale  des  marées  dépend  donc  de  l'action 
combinée- de  ces  deux  astres  :  elle  est  la  plus  grande 
possible  dans  les  sysigies  011  leurs  actions  conspirent,  ella^ 
plus  petite  dans  les  quadratures  oii  elles  sont  contraires. 

La  diOPéreuce  des  péripdes  des  marées  lunaires  et  so- 
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lalres  a  permis  de  reconnaître  séparément  les  effets  par- 
ticuliers des  deux  astres  ;  ce  qui  a  donné  la  mesure  de  leur 
action.  Celle  de  la  lune  sur  les  marée^  est  pi  as  forte  que 
celle  du  soleil ,  parce  que  la  petitesse  de  ce  satellite  est 
plus  que  compensée  par  sa  proximité.  On  a  conclu  de-là 
le  rapport  des  masses  de  la  lune  et  du  soleil  (a). 

D'après  la  théorie  précédente ,  chaque  marée  devrait 
lurrlTcr  à  l'instant  du  passage  au  méridien  de  l'astre  qui 
la  produit.  Cependant  cela  n'arrive  pa&  dans  nos  ports  :  cet 
effet  tient  aux  circonstances  locales  ,  c'est-à-dire  ,  à  l'ac^ 
cumulation  des  eaux ,  au  frottement  du  fopd  de  la  mer  et  à 
la  forme  des] rivages^  qui  gênent  et  retardent  les  oscilla-' 
lions  y  aussi  ce  retard  n'a  plus  lieu  en  pleine  mer  ;  mais^ 
comme  les  circonstances  qui  le  produisent  dans  chaque 
port  sont  à'peu-près  constantes ,/ le  retard  est  aussi  à  peu-* 
près  constant ,  et  il  est  facile  d'en  tenir  compte  lorsqu'il 
est  une  fois  observé. 

671.  Yoilàle  tableau  abrégé  des  phénomènes  qui  se  dé- 
duisent conmie  conséquences  de  la  pesanteur  universels. 
fe  n'ai  pu  qu'en  indiquer  ici  l'enchaînement  et  la  dépen- 
dance. Mais  avec  le  secours  du  calcul ,  on  pénètre  jusques 
dans  leurs  plus  petits  détails  ,  on  développe  leurs  rapports 
les  plus  cachés  ,  et  on  parvient  à  les  mesurer  avec  plus 
4'exactitude  que  par  les  observations  mêmes.  C'est  surtout 
dans  le  Traité  de  la  Mécanique  céleste  qu'il  faut  chercher 
l^es  belles  applications. 

Pour  nous ,  bornés  aux  simples  élémens ,  nous  devons 
lious  arrêter  ici.  Mais  arrivés  à  ce  terme  jetons  nos  regarda 


(a)  Mécaniqae  Céleste  ,  tom^  III 9  pag.    i6ok 
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•n  arrière  y  et  mesurons  la  carrière  que  nous  avons  par- 
courue. Nous  sommés  partis  des    premières   idées  qiie 
donne  à  tous  les  hommes  l'aspect  de  la  terre  et  dd  cieL 
Nous  étions  alors  entoures  de  tous  les  prestiges  produits 
par  les  phénomènes  physiques  qui  se  passent  dans  l'atmos- 
phère et  dans  les  cieux.  Peu-à-peu  nous  ayons  reconfia 
ces  préjugés^  dissipé  ces  prestiges ,  soulevé  ces  voiles: 
.nous  nous  sommes  ainsi  formé  des  idées  plus  vraies  de 
notre  univers.   Commençant  à  douter  du  témoignage  de 
nos  sens ,  nous  avons  mesuré  ;  et  nous  avons   acquis  des 
moyens  d'observations  très-parfaits  y  dont  nous  avons  ap- 
précié la  justesse.  Munis  de  ces  secours  y  nous  les  avons 
appliqués  à  la  recherche  des  lob  que  suivent  les  astres  dan  s 
leurs   mouvemens,  et  la  comparaison  de  ces   lois  nous 
a  conduit  à  un  petit  nombre  de  phénomènes  généraux  qui 
renferment   implicitement  tous    les  autres.  Enfin  y  nous 
avons  vu  que  ces  résultats  eux-mêmes  peuvent  se  com- 
poser en  un  seul  y  et  se  représenter  par  une  loi  unique , 
celle  de  la  pesanteur  universelle  ;  parvenus  à  ce  principe, 
nous  nous  voyons  en   quelque  sorte  élevés  à   la  source 
commune  de  tous  les  faits  astronomiques;  tous  en  dé- 
rivent  de  la  manière  la  plus  simple ,  et  ils  y  sont  en  quel- 
que sorte  comme  concentrés.  Nous  avons  donc  pour  ainsi 
dire  décomposé  le  système  du  monde,  nous  l'avons  réduit 
à  son  élément  unique ,  et  nous  l'avons  ensuite  recomposé. 
Sous  ce  rapport,  l'astronomie  est  de  toutes  les  sciences,  la 
plus  complète  ,    la  plus  sublime  ,  et  celle  où  l'esprit  hu- 
main  s'est  le  plus  élevé.  Mais ,  ce  qui  lui  donne  surtout 
un  prix  inestimable  ,  c'est  sa  parfaite  certitude.  Quelque 
soit  le  progrès  des  sciences  ,1e  principe  de  la  pesanteur  uni- 
verselle ,  est  établi  d'une  manière  inébranlable ,  parce 
qu'il  repose  sur  des  faits  certains ,  et  sa  durée  isera  éter- 


PHYSIQUE.  56() 

neDe.  Sans  doute  ^  il  est  étonnant  de  yoir  l'esprit  humain 
arriver  à  des  conclusions  si  étendues  et  si  hardies  y  mais  on 
ne  peut  révoquer  en  doute  la  vérité  déduite  des  faits  ^  par 
un  raisonnement  rigoureux.  Et  c'est  ici  le  lieu  d'appliquer 
ces  bellesparoles  de  Gicéron,  qui  semblent  spécialement ap< 
propriées  à  cette  circonstance.  Hœc  mirabilia  videri  intelr- 
Ugo ,  sed  cum  certe  superiora  firma  ac  vera  sine ,  hU 
autem  ea  consenUtnea  et  consequentia  ;  nec  i>e  eoruh  qui- 
D£M  YERiTATE  EST  nuBiTAiCDUM.  Gic.  de  Fin,  lib  3,  ch.  i5» 
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Pendant  l'Impression  de  cet  ouvrage  ,  M.  Harding  ,  ooUa« 
IxNrateiir  de  M.  Schroeter  à  Lilienthal ,  a  dëoonvert  mne  nonvelU 
|]lanete  à  la  qnelle  il  a  donné  le  nom  de  Junon.  Voici  en  peu  ds 
mots  l'histoire  de  cette   dëconverte. 

M.  Harding  ,  s'occupait  de  la  pnblication  des  cartes  célestes 
qai  doivent  contenir  tontes  les  petites  étoiles  de  l'histoire  céleste 
française  ,  afin  qu'on  puisse  reconnahre  facilement  les  deux  planètes 
Pallas  et  Cérès  lorsqu'on  les  observe  hors  du  méridien.  Pour  rendre 
tes  cartes  plus  complètes ,  il  les  comparait  avec  le  ciel  pour  y  dessiner 
les  étoileé  qui  auraient  pÀ  échapper.  Le  i  septembre  il  vit  une  étoile 
de  SP  grandeur  qui  n'était  pas  dans  l'histoire  céleste  ;  il  la  dessina 
d'après  sa  configuration   avec  les  petites  étoiles  environnantes.  Le 

4  septembre  il  compara  de  nouveau  sa  carte  avec  le  ciel  ;  et ,  à  son 
grand  étonnement  ^  l'étoile  qu'il  avait  observée  le  premier  septembre  , 
avait  disparu.  En  même  temps  ,  il  en  apperçût  une  antre  plus 
▼er»  l'ouest  et  vers  le  sud ,  qu'il  n'avait  pas  vue  le  premier  sep- 
tembre. Il  soupçonna  aussitôl  que  l'étoile  vue  le  premier  septembre  » 
^yait  un  mouvement  propre  ,  et    les  observations  exactes,  faites  le 

5  et  6  ,  confirmèrent  ce  soupçon. 

Cette  planète  a  été  revue  depuis  par  plusieurs  Astronomes  ,  et  en 
particulier  par  M.  Burkardt.Cet  excellent  observateur  s'est  même 
déjà  occupé  de  calculer  ses  ^élémens ,  et  je  dois  regretter  que  soa 
travail  ne  soit  pas  encore  assez  avancé  pour  ^u'il  ait  pq,  me  com-^ 
moniquer  ses  résulta^s^ 
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19  ,  128  Intervalles  de  tems  égaox  ,       gi 
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de  les  distinguer ,  222,  3io,  558  4o3 
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et  Saturne  ) ,                      455 


jour ,                                           2  Son   applatissement  aux  péleé  i 
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•i—  solaire ,                                  94  Eclipses  de  ses  satellites ,       476 

—  sidéral,                                101  Inégalités  de  leurs  mouvemens» 
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iiutes  et  secondes  )  ,              96  Leur  rotation ,                        48o. 
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coUverte ,                       jpag.  270  piter  fort  utile  pour  délermi- 
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465  Distances  moyennes  des  satellites 

^-^  beaucoup  plus  gros  que  les  au-  à  la  planète  ,                       485 

Ires  planètes ,                        id.  Et  leurs  révolutions  sidérales  « 


576  TABLE 

K 
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-*  diurne  »  id,  tion ,  180 
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Loc ,  ou  flotteur  ,                    4o2  Lumière  zodiacale  ,                  a54 
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centriques    des   astres  ,    260 ,  Lune.  Est    pins    rapprochée  de 
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Lune.  Son  diamètre  apparent  aug-  Lunettes    astronomiques    j    leur 
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lune  cause  des  }  ^  409  y  4io  et  nuels  de  Mercure   et  du  soleil» 

sttiv.  467 
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522  24o 
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planètes,                                5ii  Manière  de  s'en  servir,  li£l>  ii5 

C«lcnl  de  sa  révolution  synodiqne.  Midi  (  partie  du  ciel  ) ,               9 

456  Midi  moyen  ,                          a34 
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Ses  ëlémens  ,                   pag,  46o  Plan  (  manière  de  lever  un  ) ,  i5j 
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Différence  de  ces  perpendiculaires  Pôles  de  l'écliptique  ,               177 
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